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Lobservation de la mol ecule CO et de ses isotopes a r ev el e la structure fragment ee de la distribution
du gaz mol eculaire depuis les grands complexes mol eculaires jusquaux fragments protostellaires Or
il apparat aujourdhui que cette hi erarchie controle au moins en partie le taux de formation des  etoiles
son rendement et la distribution de masse initiale des  etoiles
Cependant lorigine et l evolution temporelle des  etapes de condensation du gaz interstellaire sont
encore tres mal comprises En eet ce m ecanisme combine la complexit e de lhydrodynamique avec
une multitude dautres ph enomenes physiques Par exemple on pense que la diusion ambipolaire qui
r esulte du couplage des ions avec le champ magn etique est lun des principaux acteurs qui r egulent
le taux de formation des  etoiles Les processus radiatifs responsables du refroidissement du gaz re
posent sur la connaissance de la chimie atomique et mol eculaire tres riche du milieu interstellaire Le
rayonnement produit par les  etoiles naissantes inuence le bilan thermique du gaz environnant Enn
la force gravitationnelle g enere des ots tres largement supersoniques qui r esultent en des chocs tres
minces et condensent le gaz en tres petits fragments et sousstructures
Les techniques num eriques actuelles qui d ecrivent l evolution dynamique du gaz sur des  echelles
spatiales et temporelles s epar ees par plusieurs ordres de grandeur commencent a permettre la simula
tion de certaines phases parmi les plus pr ecoces de la formation des  etoiles
Dans ce contexte nous abordons la mod elisation de plusieurs problemes dynamiques li es a la
formation des  etoiles en mettant laccent sur la tres haute r esolution et sur la thermochimie du gaz
d ependante du temps
Nous avons dans un premier temps d evelopp e un algorithme monodimensionnel a mailles mobiles
qui supporte une microphysique tres d etaill ee En eet la fonction de refroidissement du gaz fait
intervenir les abondances de certaines especes mol eculaires ou atomiques La connaissance de leurs
concentrations fait appel a un r eseau chimique touu dont l evolution doit etre suivie hors  equilibre
thermodynamique Le suivi de cette cin etique chimique n ecessite la description d echelles de temps
tres disparates La consid eration de ces  echelles de temps le long du uide en mouvement se traduit
par une gamme d echelles spatiales tout aussi  etendue depuis le libre parcours moyen des particules
du gaz jusquaux tailles typiques des nuages du milieu interstellaire
Cest dans cette mesure que les atouts du maillage glissant retentissent avec le plus de force En
eet cet algorithme est le seul qui allie une tres haute r esolution avec une formulation implicite
caract eristique indispensable a la r esolution des problemes raides engendr es par la chimie Nous esp e
rons ainsi soutenir la comparaison avec les modeles stationnaires existant dans trois domaines de la
physique des  etoiles jeunes 	
 les jets protostellaires
 les r egions domin ees par les photons
 leondrement sph erique
 TABLE DES MATI
 
ERES
Dans chacun de ces trois contextes les modeles stationnaires actuels permettent un diagnostic obser
vationnel grace au ranement de la microphysique quils mettent en oeuvre Nous nous proposons
dajouter la composante dynamique a ces modeles sans trop sacrier a leur arsenal physique De plus
nous essayerons de construire un meme outil num erique facilement mal eable pour sadapter a chacun
de ces trois secteurs de la physique du milieu interstellaire
Dans un deuxieme temps nous utilisons loutil hydrodynamique multidimensionnel a ranement
de maillage RAMSES  ecrit par Romain Teyssier Dans un cadre thermochimique simpli e ce code va
nous permettre d etudier le r esultat de la fragmentation du milieu interstellaire sous leet combin e
des instabilit es thermique et gravitationnelle
En eet Chieze 
 
examine le th eoreme du Viriel appliqu e aux fragments qui constituent
les nuages Il montre que la hi erarchie bimodale des nuages mol eculaires sarticule autour de la tem
p erature du premier niveau excit e de la structure ne de lion C

 principal agent refroidissant dans
ce domaine de temp erature Cest la premiere indication du role de linstabilit e thermique dans la
structuration du milieu interstellaire La stucture fragment ee du milieu interstellaire est couramment
interpr et ee comme le r esultat dune cascade turbulente qui coordonne les nuages des plus grandes
 echelles vers les plus petites Cette turbulence est tres hautement compressible et r ealise une cas
cade de refroidissement qui forme les nuages mol eculaires en condensant le gaz des bulles chaudes
form ees par les supernovae et les r egions domin ees par les photons La gravit e quant a elle joue un
role f ed erateur en agen
cant les fragments constitu es mais sur des  echelles de temps plus longues
L etude de la force de gravit e n ecessite un modele tridimensionnel Les contrastes engendr es par
le refroidissement brutal du gaz font appel a une tres haute r esolution localis ee Ces deux aspects
majeurs du probleme de la comp etition entre les instabilit es thermiques et gravitationnelles en font
un cadre id eal pour le ranement adaptatif de maillage
Le premier chapitre de cette these examine les caract eristiques techniques de lalgorithme du
maillage glissant ainsi que sa validation sur quelques problemes classiques de lhydrodynamique Ce
premier chapitre est parfaitement ind ependant du reste de la these
Les trois chapitres qui suivent pr esentent les applications successives de cet algorithme aux chocs
magn etohydrodynamiques aux fronts de photoionisation puis aux chocs daccr etion lors dun eon
drement gravitationnel sph erique Le deuxieme chapitre sur les chocs contient la description de tous
les ph enomenes de microphysique associ es a la fonction de chauage et de refroidissement du gaz Les
troisieme et quatrieme chapitres pr ecisent chacun la physique particuliere adapt ee au probleme trait e
en sappuyant sur larsenal pr esent e au deuxieme chapitre
Le cinquieme et dernier chapitre a pour sujet linstabilit e thermique Elle y est  etudi ee dans un
cadre monodimensionnel sous langle lin eaire homobare puis num erique Ensuite nous examinons
son pouvoir de fragmentation alli ee ou non a la force de gravitation
Enn les annexes regroupent la d erivation des  equations de lhydrodynamique dans le cadre n e
cessit e par le maillage glissant les modeles collisionnels utilis es et le r eseau chimique employ e









La mod elisation des structures dans le milieu interstellaire n ecessite de d eployer une r esolution
tres importante sur des temps tres longs
En eet la structure autosimilaire observ ee dans le milieu interstellaire permet de d egager une













Pour suivre un choc sur toute la dur ee de travers ee dun nuage un code explicite a maillage r egulier
doit donc r ealiser 

pas de temps avec 

mailles
Devant la dicult e du probleme maintes techniques ont d eja  et e  eprouv ees mais rares sont celles
qui permettent de suivre l evolution temporelle sur des dur ees susamment longues Nous allons
pr esenter ici la solution  el egante de Dor et Drury  Ils se proposent de construire une  equation
simple pour g erer les d eplacements du maillage de maniere a ce quil se resserre aux endroits ou lon
d esire avoir une description spatiale plus ne
Un tel maillage glissant continuement par rapport au uide rassemble beaucoup datouts 	
 il supporte une forte dynamique de r esolution
 la fonction de r esolution est modelable a souhait
 son nombre de mailles est constant
 il autorise une formulation implicite
Gardons a lesprit cette citation tir ee de Numerical Recipes  en introduction a la section
 	 The goal of numerical simulation is not always accuracy in a strictly mathematical sense but
sometimes delity to the underlying physics in a sense that is looser and more pragmatic
Cela signie quun code num erique nest jamais quun modele et ne peut atteindre strictement la
r ealit e mais il peut en rendre certaines caract eristiques Il appartient donc au mod elisateur de choisir
quelles arcanes de la nature il d esire imiter Le canon de la beaut e en matiere de simulation change
avec ce que l evolution des techniques math ematiques permet darbitrer et avec les batteries de tests
valid es par des m ethodes ind ependantes Sod explosion pancake
Apres avoir pr esent e lalgorithme du maillage glissant nous allons donc nous attacher a justier
les options techniques choisies visavis du probleme du suivi des fronts rencontr es dans le milieu in
terstellaire Enn nous confronterons notre code a di erents tests adapt es aux besoins des simulations
que nous voudrons r ealiser
 CHAPITRE  MAILLAGE ADAPTATIF GLISSANT
 

Equation pilote du maillage
   Densite de la grille et resolution
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 Lid ee consiste
a ajuster la concentration de points de grille a une certaine r esolution voulue qui d ependra des para
metres physiques locaux Commen













est donc le nombre de points de grille par unit e de longueur X
i
au point courant num ero i
La fonction de r esolution est une notion beaucoup plus subjective et d epend de chaque probleme
consid er e Cest dans le choix de cette fonction de r esolution que r eside lart du maillage glissant
Le plus couramment on souhaite r epartir les points de maniere uniforme sur le graphe de certaines



















F est une longueur caract eristique associ ee a la fonction f  et X
i
est l echelle spatiale naturelle a la
position r  r
i
en g eom etrie sph erique celleci peut d ependre du rayon par exemple
  Lissage en espace
Pour que les points de la grille soient distribu es la ou la r esolution est forte il sut que la densit e
n soit proportionnelle a la r esolution R L equation naturelle pour le maillage est donc 	
n  R
Mais cette  equation est tres instable et il faut lisser la fonction de r esolution en espace et en temps
pour que la m ethode devienne praticable
Une premiere contrainte pour la stabilit e de la grille est que lintervalle entre deux points ne doit











ou k mesure en quelque sorte la rigidit e de la grille La maniere la plus directe darriver a ce r esultat













Si lon suppose que lon a des conditions aux limites p eriodiques ce noyau de convolution correspond
exactement a la r eciproque de lop erateur 	
  kk 

























Dans la pratique les discontinuit es ne restent pas longtemps pres des bords de la simulation et le fait
que les conditions aux limites ne soient pas r eellement p eriodiques ne joue pas beaucoup


EQUATION PILOTE DU MAILLAGE 
  Lissage en temps
Meme sous cette forme l evolution du maillage est encore instable 	 il faut  eviter que toutes les
mailles ne sassemblent dun seul coup des quun nouveau gradient apparat dans la solution On r ealise



































temps pr ec edent  est donc l echelle de temps sur laquelle la grille sadapte De son choix d epend
crucialement la stabilit e de la grille
Supposons par exemple quon veuille suivre un front dune largeur "R qui avance a une vitesse
v Le temps 
max
 "Rv correspond au temps quil faut pour que le front se d ecale de sa propre
largeur Si la grille est encore a la position ancienne du front elle ne d ecrit plus du tout bien son
avanc ee







En pratique on peut choisir des  de lordre de 
max
 En eet si le maillage na quune cellule de
retard il reste tres proche de la discontinuit e car la cellule de retard est celle qui a la plus petite
dimension Mais il faut tenir compte que 
max
d epend des conditions physiques quil nest pas toujours
possible de pr edire sa valeur quil peut varier dans le temps voire meme suivant la position dans la
bote de simulation sil arrive quon ait a g erer plusieurs fronts de largeurs et de vitesses di erentes










On pourrait concevoir mille autres manieres d ecrire cette derniere relation de proportionnalit e com
bin ee a mille autres manieres de lisser en temps et en espace Dor et Drury en ont imagin e beaucoup
et ont test e  enorm ement de m ethodes di erentes Il semble que celleci ne soit pas la meilleure 	 celleci
est la seule qui fonctionne # Dailleurs la pratique de cet algorithme nous a montr e quil est tres peu
judicieux de s ecarter ne seraitce que marginalement de ces prescriptions
  Nombre de mailles
Lune des propri et es remarquables de ce maillage glissant est quil conserve en permanence le meme
nombre de mailles Lavantage quon en retire est une gestion de la m emoire grandement facilit ee
relativement aux m ethodes de ranage qui d ecoupent les cellules au fur et a mesure des besoins Mais
linconv enient r eside dans le fait quil faut pr edire a lavance le nombre de mailles n ecessaire pour
r esoudre le probleme quon sest x e Voici donc quelques regles qui permettent de pr evoir le nombre
de mailles a pourvoir
 CHAPITRE  MAILLAGE ADAPTATIF GLISSANT
Nombre de resolution
Pour chaque discontinuit e il faut partant dune r esolution  au bord resserrer le maillage dune
cellule a lautre pour parvenir a la r esolution souhait ee au centre de la discontinuit e puis revenir a la
r esolution  Or la rigidit e de la grille empeche les cellules voisines detre trop di erentes il faut donc











pour une discontinuit e de r esolution maximale R
max
 La r esolution th eoriquement atteinte augmente
donc exponentiellement avec le nombre de mailles #
Nombre de variation
Au travers de certaines discontinuit es comme cest le cas dans les fronts dionisation certaines
variables perdent plusieurs ordres de grandeur en valeur relative Il faut alors pr evoir susamment de
mailles pour  etaler cette variation Si lon admet le meme critere de stabilit e que pour lespacement


















sont respectivement les valeurs minimales et maximales de la grandeur qui
varie le plus
Limites du maillage
Un autre inconv enient a la cardinalit e constante survient dans le cas de discontinuit es multiples 	 si
une nouvelle discontinuit e apparat elle va devoir se fournir en mailles aupres des discontinuit es d eja
existantes et il faudra faire glisser toutes ces mailles au travers des discontinuit es pour les acheminer
vers la nouvelle venue
De plus il semble quil ne soit pas raisonnable de fonctionner avec une r esolution sup erieure au
million le milliard  etant le record absolu que nous ayons atteint Aucune des multiples astuces que
nous avons pu imaginer pour am eliorer la pr ecision du sch ema num erique na  et e convaincante Seul
la compilation avec un mode de calcul en pr ecision sup erieure semble soulager les rouages du code
mais au prix dun accroissement consid erable du temps de calcul
Enn pour controler la r esolution maximale mieux vaut limiter la physique contenue dans les
 equations que borner la fonction de r esolution En eet toute atteinte a lalgorithme du maillage
glissant se solde souvent par une s evere punition num erique ou le moteur NewtonRaphson senlise et
ne converge plus for
cant la stagnation des pas de temps et larret du calcul par lutilisateur d epit e
  Discretisation en temps
La r esolution informatique dun probleme d evolution temporelle passe par la segmentation de
la dynamique en pas de temps successifs Nous abordons ici la description du sch ema employ e pour
r esoudre lint egration de chacun de ces pas de temps
 DISCR

ETISATION EN TEMPS 
   Champ de vecteurs
Admettons quune discr etisation spatiale du probleme ait d eja  et e choisie 	 l etat du systeme a un
instant quelconque est donc repr esent e par la donn ee de quantit es physiques en un nombre ni de
points Un  etat possible est alors mod elis e par un vecteur x de dimension nie
Les  equations de la physique permettent de d eterminer a partir dune position initiale donn ee
l evolution de l etat du systeme On est toujours en mesure dans ce cadre d eterministe de construire
un champ de vecteurs F qui associe a un  etat la d eriv ee temporelle de son  evolution future L equation




On peut toujours saranchir de la d ependance en temps du champ de vecteur quitte a se charger
dune dimension en plus en r ealisant le changement de variable 	
x y  x t
et en posant 	

Fy  Fx t  





Supposons que nous connaissons l etat x
 
du systeme en un instant t Fixons nous a pr esent un
certain intervalle de temps discret "t et cherchons a estimer la position future x du systeme a linstant
t "t La maniere la plus directe de proc eder est de r ealiser a linstant t le d eveloppement de Taylor
du champ de vecteur au premier ordre 	













Pourvu que le pas de temps soit susamment petit on peut esp erer etre pres de la trajectoire r eelle
suivie et proc eder par bonds successifs Cette m ethode dint egration que nous devons a Euler est
dite explicite car a chaque pas le champ de vecteur donne directement le nouvel intervalle despace a
franchir Elle pr esente cependant deux inconv enients majeurs
 Dans le cas de problemes dits raides cestadire ou plusieurs  echelles de temps d evolution tres
di erentes cohabitent comme cest le cas en cin etique chimique par exemple cette m ethode
nest pas able et est sujette aux perturbations de la plus courte  echelle de temps
 Dans le cas de problemes dadvection ou de transport dune certaine information ce sch ema est
instable des que la condition de CourantFriedrichLewy est viol ee Si lon pose v la vitesse de





 CHAPITRE  MAILLAGE ADAPTATIF GLISSANT
Cette relation traduit naturellement quon ne doit pas transporter dinformation au cours dun
pas de temps sur plus dune cellule du maillage Dans le cas contraire toutes les longueurs
dondes port ees par le maillage sont ampli ees exponentiellement
Or dans la plupart des objets astrophysiques qui nous int eressent les structures dont on cherche
a rendre l evolution sont tres compactes On cherche par exemple a d ecrire l evolution dun front
de largeur "r sur une distance R Pour avoir une description correcte il faut au moins discr etiser


















"R est de lordre du libre parcours moyen des photons dans ce milieu cestadire  
 
pc La
taille typique dun tel nuage est de  pc On a donc aaire a un contraste de R"R   


et il faut donc autant de pas de temps pour suivre le modele et ce dans le meilleur des cas ou
le front nest d ecrit que par une zone et ou le pas de temps est  egal au pas de temps de Courant
Ces deux arguments susent a rendre impraticable le sch ema dint egration explicite dans ce domaine
dapplication
  Schema semiimplicite
Une autre id ee consiste a eectuer le d eveloppement de Taylor en le basant sur linstant t  "t
On est alors amen e a  ecrire
xt "t  x
 
 "t Fxt "t  o"t
qui nous conduit a choisir x
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Cette  equation est non lin eaire des que le champ de vecteur F lest cestadire dans tous les cas qui
nous int eressent

















Si on se contente de cette solution on parle de sch ema semiimplicite lin eaire Souvent la physique
ne fait intervenir que des couplages entre cellules voisines Alors la matrice
F
x
est une matrice bande
qui contient un petit nombre de diagonales Les algorithmes de d ecomposition LU permettent de
r esoudre ces systemes a peu de frais De plus beaucoup de problemes monodimensionnels qui semblent
non locaux admettent une formulation locale pour peu quon soit pret a senrichir dune variable
suppl ementaire
Le plus souvent on d esire r esoudre le systeme dans toute sa non lin earit e 	 on procede alors par
corrections lin eaires successives pour approcher la solution en suivant la m ethode de NewtonRaphson
voir Numerical Recipes  section  Le sch ema ainsi r ealis e est dit semiimplicite non lin eaire
 DISCR

ETISATION EN ESPACE 
Enn pour am eliorer la vitesse de convergence de cette m ethode il est utile de pr edire la nouvelle
position du systeme par exemple en interpolant lin eairement la trajectoire a partir du pas de temps
pr ec edent
Lavantage de cette m ethode dint egration r eside dans sa grande robustesse 	 la stabilit e est garantie
inconditionnellement et la pr ecision est control ee par les variations relatives du vecteur d etat entre
deux pas de temps
  Schema implicite complet
Un dernier perfectionnement est introduit par la remarque qui suit Lorsque lespace des congu
rations est de dimension  en vertu du th eoreme des valeurs interm ediaires on sait quil existe un
certain   $ % tel que 	




 xt "t  x


On peut donc interpr eter lun et lautre des deux pr ec edents sch emas de discr etisation en temps comme
un pari sur la valeur de  	  dans le cas explicite et  dans le cas implicite












ou lon a choisi pr ealablement le parametre 
On montre que pour  
 

 le sch ema est dordre  en temps Mais on montre aussi que le sch ema
est inconditionnellement stable pour  %
 

 % si lon controle les variations relatives des variables au
cours de chaque pas de temps






 et on xe un seuil de variation relative qui d etermine
la longueur des pas de temps en pratique ce seuil est de & et     Ainsi les pas de temps
sont petits lorsque les variables du systemes connaissent de forts changements Mais r eciproquement
lorsquun  etat plus ou moins stationnaire est atteint le pas de temps senvole et peut d epasser dun
facteur un million la condition de Courant
  Discretisation en espace
Linformatique n etant pas encore apte a traiter des champs continus lune des principales pr e
occupation du th eoricien mod elisateur reste le choix dun modele discret qui segmente ces champs et
traduise leurs  equations d evolution
Les  equations d evolution sous leur forme adapt ee a lalgorithme du maillage glissant sont d ecrites
dans lannexe A a laide du th eoreme de transport de Reynolds Nous nous attachons ici a expliquer
comment nous avons construit la grille qui d ecrit les variables hydrodynamiques et comment nous
mod elisons les di erents termes des  equations
   Geometrie du maillage
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de surfaces respectives dS
 
        dS
N 
 Chacune des interfaces est rep er ee par une position r
 
        r
N 
qui intervient dans la d enition de la densit e de points voir  equation  Les volumes et surfaces
sexpriment di eremment suivant la g eom etrie adopt ee 	




































  Schema de centrage
Dans les  equations interviennent deux types de champ 	 ceux quon  evalue sur la surface S comme
la vitesse u et ceux quon utilise dans tout le volume V comme les densit es  et e Le sch ema de
discr etisation se propose de mod eliser chacun de ces champs en nutilisant quun seul nombre par
entit e  el ementaire du maillage





repr esente la valeur du vecteur vitesse sur linterface i De plus on fait lhypothese que les vitesses
sont toutes radiales ce qui annule tous les ux de surface dappui et permet en outre de mod eliser la
vitesse par un simple scalaire
Pour les valeurs a int egrer sur les volumes on les repr esente par la valeur moyenne du champ sur











En revanche dans le cas de l equation de conservation de limpulsion il faut  evaluer la pression
sur les interfaces et la vitesse sur le volume Le sch ema de discr etisation ne peut donc etre coh erent
et il faut d ecaler le volume de controle utilis e pour cette  equation
En g eom etrie plane il sut par exemple de placer un jeu dinterfaces d ecal ees au milieu des cellules
du maillage primaire







 nest pas la densit e de
masse moyenne sur la cellule i car la forme des cellules nest pas sym etrique La meilleure position
pour le maillage d ecal e Cest donc la ou la pression prend sa valeur moyenne Or si lon fait la seule
hypothese que celleci varie lin eairement avec le rayon sur la largeur dune cellule on est en mesure
de d eterminer sans ambigut e cette position
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  ou !r
i
est pr ecis ement le centrage
recherch e et p
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Ce nouveau jeu de positions permet de d enir un deuxieme maillage d ecal e par rapport au premier
dont on notera toutes les caract eristiques avec des tildes
  Schema dadvection
Nous allons examiner comment traiter le terme dadvection qui intervient dans le th eoreme de
Reynolds voir annexe A Celuici est construit a partir de la vitesse relative du gaz par rapport a
linterface et demande de connatre la valeur de la quantit e F sur cette interface
 DISCR

ETISATION EN ESPACE 
Vitesse de la grille
La vitesse de la grille est d etermin ee de maniere que le produit "tu
s
dS retranscrive le volume
balay e par linterface au cours du pas de temps Nous reprenons les conventions de la section  	 les
indices entre parentheses indiquent le d ebut  et la n  du pas de temps et les valeurs sans indice
sont interpol ees au centre du pas de temps a laide du parametre 





























La forme particuliere de la vitesse sph erique est essentielle si on ne veut pas perdre la pr ecision










Fig   Construction de la valeur a advecter pour les sch emas VanLeer et DonnorCell
La quantit e F est connue au centre des volumes de controle et il faut donc faire un choix dinter
polation pour avoir une estimation a linterface
La premiere id ee naturelle qui consiste a faire une interpolation lin eaire entre les deux zones est
vou ee a l echec En eet il est prouv e quun sch ema de ce type est inconditionnellement instable #
Il convient mieux de prendre la valeur sous le vent cestadire quil vaut mieux prendre la valeur
de F au centre de la cellule dou provient le ux qui traverse linterface Ainsi on ne risque pas de




















ou on a not e la valeur de F
i



















Pour aller un peu plus loin en pr ecision on peut  evaluer le gradient de la quantit e advect ee et








































Enn le gradient est estim e par la pente VanLeer qui conserve la monotonie du ot tout en
amenant la pr ecision a lordre  Cette m ethode consiste a  evaluer les pentes a droite et a gauche par























Puis on r ealise la moyenne harmonique de ces pentes a moins quelles ne soient de signes oppos es















Cette m ethode qui  evalue les quantit es en deux points di erents en temps et en trois points en
espace est du premier ordre en temps et du troisieme ordre en espace Elle se r evele essentielle pour
bien traiter les ph enomenes dadvection lorsque la grille traverse les ots hydrodynamiques pour aller
se loger pres des discontinuit es qui la pilote
  Tests de lalgorithme
Les tests que nous allons pr esenter sont chacun adapt e a un type de probleme num erique particulier
Les chocs adiabatiques permettent de tester les relations de conservation le test de Sod examine le
traitement des ondes de rar efaction et des discontinuit es de contact le test de Sedov enn  eprouve
la g eom etrie sph erique du code et ses propri et es de diusion thermique Chacun de ces trois tests est
pourvu dune solution analytique exacte qui arbitre la solution num erique
   Chocs adiabatiques
On envoie du gaz sur un mur a une vitesse tres supersonique et on observe le d eveloppement
du choc adiabatique jusqua son  etat stationnaire en un millier de pas de temps avec seulement 
zones a comparer au cout de la meme simulation en sch ema explicite calcul e au paragraphe 
Lobjectif est de trouver les bonnes relations dHugoniotRankine a la travers ee du choc Elles sont ici
v eri ees a quelques 
 
pres en valeur relative voir gure 
De plus tous les codes num eriques ont des problemes avec le traitement de l energie pres du
mur La discr etisation des  equations a cet endroit produit un chauage articiel connu sous le nom
de wall heating Avec ce sch ema particulier dadvection le ph enomene donne a la fois lieu a un
refroidissement et a un chauage La dicult e avec le maillage r eside dans le fait quil a tendance a
venir r esoudre cette anomalie de temp erature ou de densit e ce qui aggrave lamplitude de leet
mais le conne tres pres du mur Une fonction de r esolution bas ee sur la pression plutot que sur la
temp erature ou la densit e est donc pr ef erable Un terme de diusion thermique permet aussi de diluer
la r egion de chauage Signalons enn quavec le refroidissement du gaz pour les chocs radiatifs ce
ph enomene est marginal
 TESTS DE LALGORITHME 
Fig   Choc adiabatique  au bout dun demitemps de travers ee dune bote de 	 parsec de long







 Chaque point repr esente lune des
	 zones de la simulation La solution analytique les rendrait invisibles si elle  etait ach ee On note
leet du ph enomene de wall heating au bord gauche
  Tube 	a choc de Sod
Une exp erience qui se r evele tres rude pour de nombreux codes consiste a r ealiser un test de tube
a choc 	 on suppose deux milieux homogenes di erents s epar es par une membrane imperm eable A
linstant t   de la simulation on retire cette membrane et on regarde l evolution du gaz Ce probleme
nest autre quun probleme de Riemann dont la solution analytique est connue Trois discontinuit es se
forment 	 une onde de rar efaction dans le milieu le plus dense un choc dans le milieu le moins dense
et les deux milieux restent s epar es par une discontinuit e de contact ou la pression est continue mais
pas la densit e et la temp erature
La dicult e pour le maillage consiste a capturer les caract eristiques de la discontinuit e de contact
sans la diuser Cela est r ealis e en ajustant correctement le temps dadaptation de la grille qui doit etre
de lordre du temps de travers ee dune longueur de dissipation visqueuse Pour des temps dadaptation
de la grille trop courts le ph enomene de wall heating se produit aussi a la discontinuit e de contact
et en rompt la sym etrie La gure  montre ladmirable r eussite de lalgorithme compte tenu de
l economie faite en nombre de zones Signalons tout de meme que londe de rar efaction pourrait etre
mieux d ecrite en choisissant une fonction de r esolution bas ee sur des d eriv ees dordre  des variables
d etat
  Explosion de Sedov
Sedov fut le premier a d ecouvrir les  equations autosimilaires dune explosion dans un milieu de
faible pression Sa solution analytique Sedov  nous fournit un test du suivi de discontinuit e par le
maillage en g eom etrie sph erique La gure  d emontre une fois de plus lecacit e de cet algorithme
qui donne la solution a quelques 
 
pres Une discontinuit e de contact subsiste dans la simulation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Fig   Tube a choc de Sod  les unit es sont normalis ees suivant les grandeurs naturelles de la
solution de Sod La solution analytique est en trait plein 
 et les 	 zones de la simulation
sont en losanges
car on ne peut r eellement fonctionner a pression ext erieure nulle Le choc est l egerement plus fort et en
avance par rapport a la pr ediction analytique Cela signie que le sch ema num erique employ e conduit
a un  eectif du gaz parfait l egerement sup erieur aux  suppos es
  Autres considerations
Nous avons proc ed e a des tests dadvection pure qui prouvent quune fois le maillage adapt e la
diusion est quasi nulle Cependant le d eplacement de la grille vers les discontinuit es induit des erreurs
dadvection au moment ou celleci se met en place
Ajoutons quil est tres utile de pr eparer le maillage sur les discontinuit es a natre En eet la
r esolution initiale du maillage lempeche de traiter ce qui se passe a des r esolutions inf erieures a la fois
temporelles et spatiales au d ebut de la simulation
Par exemple un front de choc ne se forme quapres un temps de travers ee dune cellule initiale et
cela induit des contraintes sur la taille initiale de la bote de r esolution Les essais pour fonctionner
avec une bote de taille variable se sont r ev el es assez ardus a r ealiser et le pilotage de la taille de la
bote doit etre conduit avec prudence
Lorsque certaines variables hydrodynamiques comme la profondeur optique par exemple per
mettent de pr edire la position des futures discontinuit es il est utile de les faire intervenir dans la
fonction de r esolution Il faut alors d eterminer au pr ealable la position de la grille coh erente avec la
fonction de r esolution initiale si lon veut d emarrer dun bon pas lint egration temporelle
	 CONCLUSION 
Fig   Explosion de Sedov  les unit es sont normalis ees suivant les grandeurs naturelles de la
solution de Sedov La solution analytique est en trait plein 
 et les 	 zones de la simulation
sont en losanges
  Conclusion
Cet algorithme se r evele donc extremement puissant et bien adapt e visavis du suivi des fronts
rencontr es dans le milieu interstellaire Cependant il est loin detre pressebouton et le choix des
fonctions de r esolution ainsi que du temps dadaptation du maillage r eclament une tres grande atten
tion
Les trois chapitres suivant illustrent chacun une application du maillage glissant a une situation
typique du milieu interstellaire associ ee a la formation d etoiles Nous allons examiner successivement
les chocs dans les jets protostellaires les bords des r egions dionisation et leondrement sph erique des
c'urs denses
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Le milieu interstellaire est anim e d ev enements intermittents comme lexplosion dune supernova
lallumage dune  etoile qui ionise son environnement ou bien rejette de la matiere Ces injections
d energie tres locales donnent naissance a des ondes de choc qui se d etendent comme des bulles dans
le milieu interstellaire puis se r e echissent et s elochent dans ce milieu fortement inhomogene Les
nuages interstellaires anim es de mouvements gravitationnels sont sujets eux aussi a des chocs dus aux
collisions entre nuages ou bien a des ph enomenes daccr etion et d ejection
Le milieu interstellaire est ainsi incessamment parcouru par ces ondes de choc qui d egradent l ener
gie cin etique en  energie thermique Cette  energie thermique est  evacu ee sous forme de rayonnement
que nous pouvons capter et analyser
Dans la mesure ou les spectres  emis par ces chocs peuvent etre pr edits leur interpr etation fournit un
diagnostic des densit es et vitesses prechoc et postchoc On accede ainsi a une meilleure connaissance
des sc enarios qui ont engendr e ces ondes
Jusqualors la quasi totalit e de ces diagnostics se base sur des calculs d emissivit e fond es sur
des modeles de chocs stationnaires Or Chieze Pineau des Forets et Flower  montrent que
l etablissement dun tel  etat stationnaire pour les chocs faibles demande parfois un temps trop grand
pour quil puisse r eellement etre observ e
Cette  etude vise a conrmer leur r esultat et pr eciser les domaines dapplication de lhypothese
stationnaire Nous voulons encore  etendre lespace des parametres quils avaient envisag es vers les
conditions rencontr ees dans les jets protostellaires En eet ces objets dynamiques par excellence sont
sujets a une forte variabilit e temporelle et nous cherchons a savoir dans quelle mesure les diagnostics
stationnaires peuvent etre fauss es De plus lapproche du maillage glissant nous ore la possibilit e
d etudier une collision entre deux masses gazeuses du milieu interstellaire ce que la m ethode de
lanamorphose utilis ee par Chieze Pineau des Forets et Flower  ne permettait pas de faire de
maniere synchrone
Apres avoir situ e le contexte des modeles stationnaires existant nous allons d ecrire notre propre
modele physique en insistant sur les fonctions de chauage et de refroidissement du gaz Pour all eger
cette partie lensemble des ph enomenes purement collisionnels est abord e en annexe Ensuite nous
pr esentons les parametres que nous avons explor e et d ecrivons les r esultats Nous adoptons dabord
un point de vue global puis pr ecisons notre approche en examinant les caracteres hydrodynamiques
puis thermochimiques rencontr es
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 Revue des mod	eles stationnaires
Les  equations de lhydrodynamique sous leur forme stationnaire donnent lieu a un systeme d equa
tions di erentielles ordinaires coupl ees Le traitement informatique de ces  equations a donc permis
tres tot davoir recours a une physique ran ee
Hollenbach et Mac Kee    se sont ainsi attach es a d ecrire la destruction et la
reformation des mol ecules dans les chocs forts apres avoir d ecrit leur  eventuel pr ecurseur radiatif
Schull et Mac Kee 
Mullan  d ecouvre lexistence dun r egime en champ magn etique  elev e ou les variables sont
continues a la travers ee du choc Draine  puis avec Roberge et Dalgarno  et enn avec
Roberge  envisage le traitement multiuide de ces chocs et d etermine lexistence dun r egime C


Dans une longue s erie darticles a partir de  Flower et Pineau des Forets se penchent sur la
chimie et plus g en eralement sur toutes les interactions entre les deux uides le charg e et le neutre Ils
d ecouvrent que le couplage par les grains et la chimie entre especes charg ees et neutres ont une forte
inuence sur les caract eristiques du pr ecurseur magn etique Ils mettent laccent sur les refroidissements
li es a cette chimie et d eterminent ainsi limportance du suivi stationnaire et non pas seulement statique
des populations de H

 agent refroidissant essentiel et par cons equent diagnostic puissant
Draine et Mac Kee  font une revue de l etat de la th eorie des chocs stationnaires a cette
 epoque Chieze Pineau des Forets et Flower  r eussissent pour la premiere fois a d ecrire l evolu
tion temporelle des chocs de type C et montrent que le temps de mise a l etat stationnaire dans les
milieux faiblement ionis es d epasse tres souvent la dur ee de vie des conditions limites qui leur donnent
naissance Utilisant leurs r esultats Pineau des Forets et Flower  ainsi que Wilgenbus et al




Dans des conditions ou le milieu interstellaire est tres peu ionis e la vitesse dAlfven correspondant
aux charges est tres  elev ee On assiste alors a un d ecoupage du gaz interstellaire en deux uides 	 le
neutre et le charg e Ces deux uides correspondent a deux vitesses et deux temp eratures distinctes
De plus le temps de couplage thermique entre les ions et les  electrons dans le uide charg e nest pas
toujours susamment rapide en comparaison des refroidissements et chauages tres di erents qui leur
sont inig es Il se r evele donc utile de traiter ces deux especes avec deux temp eratures di erentes
Voici les  equations de la magn etohydrodynamique monodimensionnelle en champ gel e pour deux
uides cin ematiques et trois temp eratures pour les neutres les ions et les  electrons





























































































































































































Les indices n c i e r eferent respectivement aux di erents uides neutre charg e ionique et  electro
nique Les variables  u p 
 et B repr esentent respectivement les densit e de masse vitesse pression
thermique pression visqueuse et champ magn etique de ces uides
Les pressions visqueuses sont trait ees par une m ethode de viscosit e articielle ou lon a x e une








La pression visqueuse des  electrons a  et e n eglig ee ainsi que la diusion thermique
Les termes sources qui interviennent dans ces  equations sont 	


















Les taux de variation des especes R
j
sont explicit es dans le paragraphe 
 F  les forces de friction entre les uides charg e et neutre ainsi que les transferts dimpulsion dus
























ou lon a suppos e que la section ecace de collision vv est une constante (






qui ne d epend pas de la vitesse relative v des deux particules voir annexe C
 Q les chaleurs  echang ees entre uides par travail des forces de Langevin et  echange collisionnel




















































































 ( les fonctions de chauage et de refroidissement qui regroupent divers ph enomenes tels que
les refroidissements atomiques et mol eculaires dans les raies les  echanges thermiques avec les
grains la thermochimie leet photo electrique sur les grains le chauage par absorption des
rayonnements cosmique et ultraviolet le Brehmstrahlung
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 Chimie
Taux de variation














T est la temp erature eective dans le r ef erentiel de la collision des deux r eactants pr esent ee dans
lannexe C 
i





la variation en fonction de la temp erature de la section ecace moyenne de r eaction Ces taux sont
estim es a partir de calculs de m ecanique quantique ou bien se basent sur des exp eriences de laboratoires
Ils sont exprim es en centimetres cubes par seconde
Le taux de variation dune espece j est donn e en sommant les taux correspondant a chacune des

























d esignent les densit es num eriques des deux r eactants dont lespece j fait partie en ce qui
concerne les r eactions de destruction
Diusion































pour j espece ionique 
Le ux F
j
qui intervient dans les  equations est un ux diusif construit sur la loi de Fick avec une












est la fraction de masse de lespece j et c est la vitesse du son dans le uide associ e a lespece
j Ce terme de diusion se r evele utile dans l eventuelle zone de reformation des mol ecules En eet
les vitesses du uide y sont si lentes que les temps de conversion chimique conduiraient a former des
fronts beaucoup trop t enus La r ealit e physique voudrait que ces fronts de reformation aient au moins
une largeur de lordre du libre parcours moyen ce qui est r ealis e par le pr esent terme de diusion
Reseau
Le r eseau comprend environ  r eactions chimiques qui concernent  especes Ces r eactions
sont rassembl ees en annexe dans la table D Plutot que de mattarder a d ecrire une par une chaque
r eaction je vais  enum erer les caract eristiques que ce r eseau englobe sachant quil a  et e con
cu pour
rendre compte au mieux des concentrations en agents refroidissant du milieu interstellaire 	
 Tout dabord sont introduites un certain nombre de r eactions dionisation par les rayons cos





 Un certain nombre de r eactions de photodissociation et de photoionisation d ecrivent les ph e
nomenes a plus faible extinction dans les nuages plus dius
 Les r eactions a deux corps proprement dites gerent les  echanges dhydrogene avec H

pour
former les mol ecules CH
n
et quelques mol ecules comme H









 quelques r eactions doxydation de recombinaisons dissociatives et
des r eactions qui captent un  electron du Fe
 La chimie a haute temp erature T 	 

K derriere le front de choc peut etre sch ematis ee par









 A haute temp erature les r eactions de dissociation collisionnelle de H

ainsi que les r eactions
dionisation collisionnelle de H doivent etre prises en compte Nous reparlerons plus loin des
refroidissements puissants associ es a ces r eactions fortement endothermiques voir 
 La formation de la mol ecule H

catalys ee par les grains est examin ee plus en d etails au paragraphe

 Refroidissement dans les raies
Chaque particule du gaz interstellaire constitue en soit un systeme quantique avec son niveau
fondamental et ses niveaux excit es Une collision in elastique de ce systeme avec une autre particule
utilise une partie de l energie cin etique disponible dans le r ef erentiel de la collision pour eectuer
une transition du niveau fondamental vers un niveau excit e Naturellement le systeme relaxe vers le
niveau fondamental en  emettant un photon qui transporte avec lui l energie cin etique pr elev ee lors de
la collision
Pour calculer le taux d energie volumique  evacu ee du systeme par ce processus il sut donc de
connatre l energie E de la transition la densit e num erique n
a
de lagent refroidissant le coecient
dEinstein A de d esexcitation radiative spontan ee et la fraction x






La densit e datomes dans l etat excit e se calcule en admettant que la population des  etats est
stationnaire sous leet des excitationsd esexcitations collisionnelles et de la d esexcitation radiative












 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
ou T est la temp erature dagitation thermique C est le coecient de d esexcitation collisionnelle et g
est le rapport de la d eg en erescence du niveau haut a celle du niveau bas







  g exp Ek
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 AC est la densit e critique de la raie En fait ce refroidissement total se r epartit suivant les
di erents uides de maniere que chaque collisionneur contribue a hauteur de son taux net dexcitation
de la transition
Examinons trois r egimes pour le refroidissement total 	
 a basse temp erature le refroidissement a une coupure exponentielle endessous de la temp erature
de la transition En eet les collisions ne sont pas susamment  energ etiques pour exciter la
transition et le m ecanisme ne peut pas fonctionner








qui est quadratique en densit e 	 chaque excitation collisionnelle est relay ee par une d esexcitation
radiative et fait perdre l energie E
 a haute densit e la voie principale de d esexcitation est collisionnelle et l energie de la transition









  g exp Ek
B
T 
qui est lin eaire en densit e
Ensuite le photon  emis peut etre absorb e et exciter ainsi une autre particule a laquelle il com
munique l energie quil transportait Cette nouvelle particule a de nouveau le choix entre r e emettre
un photon ou bien se d esexciter collisionnellement Pour savoir si un photon va r eussir directement
ou indirectement a  evacuer l energie hors du systeme il faudrait traiter completement le probleme
du transfert du rayonnement  emis Cest un probleme beaucoup trop complexe pour quil puisse etre
impl ement e actuellement dans ce contexte coupl e avec lhydrodynamique
Le formalisme le plus couramment utilis e est celui des probabilit es d echappement car il permet de
trouver dans certains cas une expression locale pour le refroidissement En g eom etrie plansparalleles










ou  est le prol d emission de la raie et  est lopacit e au centre de la raie Les probabilit es dab
sorption d ependent donc a la fois de la g eom etrie et du transfert de rayonnement dans lensemble du
systeme Di erentes approximations permettent de simplier le probleme an den rendre la solution
possible avec les moyens informatiques actuels
Si lon n eglige les eets du rayonnement de fond le refroidissement total garde la meme forme ou
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Flower et al. (1986)
5 niveaux (voir texte)
Raga et al. (1997)
Flower et al. (1986)
3 et 3 niveaux (voir texte)
Raga et al. (1997)
Flower et al. (1986)
2 et 2 niveaux (voir texte)
Raga et al. (1997)
Flower et al. (1986)
Le Bourlot et al. (1999)
Lepp & Schull (1983)































 les traits pleins correspondent a la
m ethode utilis ee ici
 les traits pointill es correspondent aux refroidissements de Raga et al 	
 et
les tirets repr esentent les refroidissements de Flower et al 	 Pour H


 les memes styles de trait
codent respectivement pour Le Bourlot et al 	
 Lepp et Schull 	 et Flower et al 	
Refroidissements atomiques
Les niveaux d energie atomiques ont une structure hi erarchique Il existe des transitions entre les
niveaux qui ont un moment angulaire total di erent et chacun de ces niveaux est s epar e en niveaux
plus ns qui correspondent a un moment de spin total di erent structure ne Les niveaux du moment
angulaire total contribuent au refroidissement a haute temp erature et sont peupl es par les collisions
avec les  electrons La structure ne contribue au refroidissement a basse temp erature elle est excit ee
par les collisions avec H He et H

principalement
Hollenbach et Mac Kee  compilent les donn ees atomiques pour les principaux agents refroi
dissant atomiques Ils fournissent aussi la colonnedensit e de noyaux dhydrogene audela de laquelle
il est n ecessaire de tenir compte dune probabilit e d echappement di erente de  Dans les conditions
encourues par les chocs qui nous concernent on constate que ces colonnesdensit es ne sont jamais
atteintes ce qui justie a posteriori de prendre    pour toutes ces transitions
Pour d eterminer le refroidissement atomique des atomes C C

et O nous calculons dabord les
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
populations des trois niveaux SPD puis r esolvons la structure ne du niveau fondamental Les taux
de transition collisionnelle entre les niveaux SPD utilis es sont ceux de Hollenbach et Mac Kee 
Pour les niveaux de structure ne nous utilisons Hayes et Nussbaumer  pour les collisions avec
les  electrons et Monteiro et Flower  pour les autres collisions le rapport ortho sur para est
suppos e  egal a  pour H

 Pour loxygene les taux de d esexcitation collisionnelle par les  electrons
sont ceux ajust es par Lavalley  a partir de Mendoza  dont sont issus aussi les taux fournis
















S de loxygene sont r esolus
simultan ement en inversant la matrice x correspondante
Nous avons compar e les refroidissements utilis es par Flower et al  ainsi que les tables de
refroidissement collisionnel  electronique de Raga et al  avec nos propres refroidissements La
gure  expose la variation en fonction de la temp erature des di erentes fonctions de refroidissement
pour diverses densit es La composition du gaz est atomique Les abondances relatives a la densit e
de noyaux dhydrogenes sont donn ees par 	 H) He) C   
 







Toutes les autres abondances sont x ees arbitrairement a 
 
 Ces abondances tentent de reproduire
les conditions dans le plateau de dissociation de H

voir paragraphe  ou les refroidissements
atomiques sont cruciaux Nous donnons ici les refroidissements associ es aux trois atomes C C

et
O Nous pr esentons aussi le refroidissement du a H

malgr e sont role mineur dans cette phase car les
coecients dexcitation de H

par H et H

sont tres di erents voir Le Bourlot et al  et il est
donc int eressant de comparer la forme que prend ce refroidissement en phase atomique et en phase
mol eculaire voir gure 
Les refroidissements utilis es par Flower et al  combinent les formes basse densit e de quelques
raies de structure ne et m etastables de C C

et O Une forme haute densit e est cependant prise en
compte pour les raies de structure ne de C a  K et  K
Raga et al  calculent le refroidissement du aux collisions avec les  electrons a partir dun
ensemble de donn ees atomiques quil serait trop long d enum erer ici mais dont il est bon de mentionner
que Mendoza  constitue un noyau commun avec les pr esentes fonctions de refroidissement
Les refroidissements de Flower et al  sont donc bons a basse densit e des que lon est en
dessous des densit es critiques notons dailleurs le meilleur accord obtenu pour C ou pr ecis ement les
densit es critiques sont prises en compte Les refroidissements Raga et al  sont valides a haute
temp erature la ou les refroidissements dus aux raies m etastables qui sont excit ees par les  electrons
sont plus importants Notre batterie de refroidissements reste donc valable dans tous les domaines de
densit e et de temp erature
Cependant laccord entre les trois fonctions de refroidissement envisag ees est remarquable aux
alentours de quelques milliers de degr es Cela correspond sans doute a la r ef erence commune de
Mendoza  pour les taux dexcitation collisionnelle
Signalons encore que la r esolution des populations statiques des niveaux quoique couteuse permet
de connatre la r epartition rigoureuse des di erents refroidissements entre les divers uides concern es
Enn le refroidissement collisionnel par latome dHydrogene est domin e par la transition Lyman
 Il peut etre consid er e dans lapproximation basse densit e Aggarwal et al   	
(
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Les transitions rotationnelles des mol ecules H

 CO OH et H

O s echelonnent sur une grande




Flower et al. (1986)
Le Bourlot et al. (1999)
Lepp & Schull (1983) Flower et al. (1986)
Neufeld & Kaufman (1993)
Flower et al. (1986)
Neufeld & Kaufman (1993)
Flower et al. (1986)
Hollenbach & Mac Kee (1989)







 et OH en phase mol eculaire pour diverses densit es  de



















permet de rester des agents refroidissant performants sur une large plage de densit es et de temp era
tures globalement plus froides que celles des agents atomiques Hollenbach et Mac Kee  donnent
une expression analytique  equation  pour le refroidissement de ces mol ecules qui tient compte
de la forme g en erique des spectres de ces mol ecules Malheureusement seul OH est convenablement
d ecrit par cette formulation voir Neufeld et Melnick  Pour H

O et CO Neufeld et Kaufman
 donnent des tables num eriques qui permettent de donner une valeur plus pr ecise aux taux de
refroidissement rotationnel et vibrationnel qui leur sont associ es Le refroidissement H

est de la meme
maniere interpol e a partir des tables de Le Bourlot et al 
Pour les refroidissements associ es aux mol ecules OH H

O et CO lopacit e des raies nest plus
n egligeable et il faut tenir compte dune forme plus pr ecise pour  Comme Neufeld et Kaufman
 nous choisissons      ou  est lopacit e au centre de la raie Deux situations sont a
envisager Neufeld et Melnick  	
 ou bien le gaz est au repos dans un certain r ef erentiel et lopacit e au centre de la raie sex
prime comme le rapport de la colonnedensit e de la mol ecule divis ee par sa vitesse dagitation
thermique
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
 ou bien il existe un fort gradient de vitesse et le rayonnement s echappe si facilement que
lopacit e au centre de la raie ne d epend plus que du rapport de la densit e locale au gradient de
vitesse local
En supposant que le rayonnement suit toujours la voie d echappatoire la plus facile on est conduit
a prendre une expression pour la pseudo colonnedensit e
!
N qui rentre dans les expressions de Neufeld































est la vitesse thermique moyenne de la mol ecule et dA
v
 est la distance n ecessaire pour avoir
une extinction de A
v
en supposant que la densit e n est constante sur la ligne de vis ee on fait aussi
lapproximation que labondance de la mol ecule refroidissante est constante sur cette trajectoire De
cette maniere on a a la fois un refroidissement coh erent avec lextinction du nuage dans les zones
statiques et un refroidissement qui tient compte des gradients de vitesse dans le choc
Pour le refroidissement rovibrationnel de la mol ecule H

 on utilise la table a trois entr ees de Le
Bourlot et al  en supposant que le rapport des densit es dH

dans les congurations ortho et
para est de  sa valeur a l equilibre thermodynamique Ce refroidissement est suppos e optiquement
mince   
Nous pr esentons en gure  une comparaison entre les refroidissements mol eculaires que nous
utilisons et ceux de Flower et al  Dans le cas de H

 nous avons aussi montr e les refroidissements
analytiques d eriv es par Lepp et Schull  Les abondances utilis ees correspondent a l equilibre






 Les abondances totales en noyaux dhelium de
carbone et doxygene sont les memes que pour la phase atomique pr ec edemment d ecrite gure 








O   
 
)
et CO   
 
 Il est n ecessaire de pr eciser que nous avons choisi A
v
  car lextinction visuelle
entre dans le calcul des profondeurs optiques utilis ees pour les refroidissements par OH CO et H

O
Pour OH et H

O les r esultats sont en relativement bon accord pour autant que les zones ou ces
refroidissements sont susceptibles de jouer sont concern ees
Dans le cas de CO qui domine OH et H

O dans la plupart des cas car cette espece est chimiquement
plus stable que les deux autres Flower et al  utilisent le refroidissement
 
CO optiquement mince




CO dans les zones de
temp eratures  elev ees et de faible densit e ou le refroidissement issu de Neufeld et Kaufman 
devient optiquement mince lui aussi A plus basse temp erature ou plus haute densit e le refroidissement
 
CO devient  epais et
 
CO reste mince donc laccord devient meilleur Puis a haute densit e et basse
temp erature les deux isotopes sont optiquement  epais et le refroidissement Neufeld et Kaufman 
devient inf erieur au refroidissement Flower et al  Notons quen ce qui concerne les densit es
test ees pour les modeles de chocs les deux refroidissements sont en assez bon accord a l equilibre












et temp eratures entre  et  K
Les refroidissements de H

calcul es par Flower et al  r esolvent la population des  pre
miers niveaux rotationnels visavis des collisions avec H He et H

et des d esexcitations radiatives
spontan ees puis traitent s epar ement  niveaux vibrationnels en supposant leur structure rotationnelle
a l equilibre collisionnel A linverse Lepp et Schull  r esolvent la structure des  premiers ni
veaux vibrationnels en supposant une structure rotationnelle a l equilibre collisionnel Le Bourlot et
al  r esolvent l equilibre statique des niveaux rovibrationnels pour toutes les  energies de transi




naturellement la validit e de Flower et al  pour les faibles densit es et basses temp eratures et la
validit e relative de Lepp et Schull pour les hautes densit es et hautes temp eratures La meme compa
raison pour des abondances atomiques gure  permet de visualiser limpact des progres r ealis es
sur les coecients dexcitation collisionnelle par H 	 ni Lepp et Schull  ni Flower et al 
ne transcrivent les bons refroidissements
Remarquons toutefois que les extrapolations faites a haute temp erature a partir de Le Bourlot et
al  audela de 

K ne sont sans doute pas l egitimes Heureusement cest le refroidissement de
la dissociation collisionnelle de H

qui domine dans ces conditions de temp erature lorsque la mol ecule
est encore pr esente
 Physique liee aux grains de poussi	ere
Les grains de poussiere pr esents dans le milieu interstellaire forment un systeme physicochimique
tres complexe et encore mal matris e Ils interviennent a trois niveaux dans le bilan  energ etique du
gaz a travers 	
 linteraction collisionnelle
 leet photo electrique
 la formation de la mol ecule H


De plus ils peuvent inuencer indirectement le bilan thermique du gaz lorsquils modient sa
composition chimique en adsorbant certaines especes sur leur surface
La structure des grains est en g en erale tres complexe voire fractale et les processus qui sy
d eroulent sont tous des ph enomenes de surface adsorption de mol ecules marches al eatoires sur des
sites de la surface cristalline sections ecaces dabsorption de la lumiere ultraviolette La temp erature
T
g
qui caract erise le systeme des grains est en fait la temp erature dagitation thermique des atomes
pi eg es a leur surface

Echange collisionnel grainsgaz
Les mol ecules du gaz  echangent leur  energie au hasard des collisions avec les atomes de la surface
granulaire Le calcul du couplage thermique entre le gaz et les grains fait donc intervenir les temp era
tures T
g
et T du gaz la section ecace de collision des mol ecules du gaz sur le grain moyenn ee sur le
spectre en tailles les densit es respectives du gaz et des grains Black  page  	
*
grainsgaz













Les photons du champ de rayonnement ultraviolet ambiant ont une  energie susante pour arracher
les  electrons a la surface du grain ils  ejectent dans le gaz des  electrons qui partent avec une  energie
cin etique qui provient dune partie de lexc edent d energie du photon par rapport au potentiel des
 electrons lautre partie  etant convertie en  energie interne du grain Une  etude approfondie du ph e
nomene peut etre trouv ee dans Verstraete et al  Voici une expression approch ee de l energie
transf er ee au gaz par leet photo electrique Black  page  	
*
photo electrique









 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
Formation de la molecule H

Enn les grains sont le principal siege de formation de la mol ecule H

 Un atome dhydrogene
se colle sur un grain Il rencontre un autre atome dhydrogene sur un site cristallin au hasard des
d eambulations a la surface du grain et constitue avec lui une mol ecule L energie lib er ee par leur
liaison est partag ee en  energie thermique du grain en  energie interne de rovibration de la mol ecule et
en  energie cin etique d ejection de la mol ecule Tout se passe comme si les grains catalysaient la r eaction
tres exothermique de formation de H

 Le chauage qui en r esulte pour le gaz est donc d etermin e par 	
 la fr equence de collision entre les atomes dhydrogene et les poussieres
 la probabilit e dadsorption de lhydrogene sur le grain
 la probabilit e de rencontre et de formation de la mol ecule H


 la probabilit e d ejection de la mol ecule form ee
 la fraction de l energie de liaison de lhydrogene relach ee sous forme de vitesse d ejection de la
mol ecule
La probabilit e de collage sur les grains est responsable de la chute du taux de formation a haute
temp erature On utilise lexpression  de Hollenbach et Salpeter  calibr ee avec les r esultats de






























 Cette derniere forme pour la temp erature eective de
collision entre les mol ecules du gaz et les grains tente de rendre compte du fait que les grains font
partie des especes charg ees Cependant les grains restent dynamiquement attach es au uide neutre
dans le pr esent modele
On en d eduit un taux de formation de lhydrogene en supposant que la mobilit e a la surface des












En supposant de plus que l energie de liaison de lhydrogene est  equitablement r epartie entre les











Les grains sont charg es et devraient entrer en tant que tels dans le couplage avec les neutres Pineau
des Forets et Flower  N eanmoins pour rendre compte de la densit e des grains il faudrait alors
les traiter comme un uide s epar e ce que nous ne nous sommes pas encore r esolus a faire Pour le
moment les grains sont donc consid er es comme li es aux neutres dont ils constituent une certaine





Erosion et destruction des grains
Les grains ne d egradent pas la lumiere ultraviolette en rayonnement infrarouge impun ement 	 ils
se fatiguent et les mat eriaux a leur surface s evaporent Ils nissent aussi par se briser a force de
collisions r ep et ees avec les mol ecules de gaz Cette  erosion des grains nest pas du tout prise en compte
dans ces modeles de chocs et sera  eventuellement revue dans le cadre des r egions domin ees par les
photons
Temperature des grains
Tous les termes dont on vient de parler constituent des chauages ou bien des refroidissements
pour les grains Cependant ils sont tous le plus souvent n egligeables par rapport aux interactions que
ceuxci encourent visavis du champ de rayonnement Le role principal des grains est dabsorber de
la lumiere dans lultraviolet pour la r e emettre dans linfrarouge sous forme de rayonnement du corps


















ou  est le coecient dabsorption des grains et E


est l energie volumique par unit e de fr equence
du rayonnement La temp erature des grains est donc relativement bien d etermin ee par les conditions
moyennes dillumination du milieu et peut etre consid er ee comme constante en bonne approximation
En pratique on xe T
g
  K sauf dans le cadre de leondrement sph erique ou lon discutera le
bilan thermique des grains pour calculer T
g

 Autres chauages et refroidissements
Refroidissements de la chimie endothermique
Certaines r eactions chimiques qui brisent des systemes li es absorbent l energie de liaison Les
relations de conservation de la masse de limpulsion et de l energie au cours de chaque collision
microscopique permettent de d eduire que l energie de liaison est pr elev ee au uide de chaque r eactant
en raison inverse de sa masse voir C
Par exemple le refroidissement associ e a la dissociation collisionnelle de H

par luimeme ne













est le taux de la r eaction de dissociation
Lionisation collisionnelle de H par les  electrons refroidit principalement le uide  electronique qui
est beaucoup plus l eger 	
(
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sont les masses respectives de l electron et
de latome dhydrogene
Quant au uide neutre il se refroidit lui aussi mais dans une proportion bien moindre car 	
(
n








ionisation collisionnelle de H
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
Refroidissement de la recombinaison radiative de H
Lorsquun  electron libre se recombine sur un atome dhydrogene il  emet aussitot un photon qui
emporte le di erentiel d energie entre son pr ec edent  etat libre et son nouvel  etat li e Si le photon
s echappe du systeme le bilan pour le gaz est la perte nette de l energie cin etique de l electron
Mais comme lhydrogene est un  el ement tres abondant ce photon a toutes les chances dioniser a
nouveau un autre atome qui se trouve dans la meme conguration nale et de retransf erer l energie
quil sappretait a  evacuer
Pour traiter rigoureusement le refroidissement net par ce m ecanisme il faudrait donc r ealiser le
transfert de rayonnement conjointement au suivi des populations de latome dhydrogene 	 une tache
beaucoup trop lourde
Ainsi on a souvent recours a deux types dapproximation 	
 le cas A consiste a faire lhypothese que tous les photons  emis sortent cas optiquement mince
Le refroidissement est donc le produit du taux de recombinaison calcul e de maniere coh erente
selon cette hypothese avec l energie thermique de l electron
 le cas B ou approximation on the spot consiste a remarquer que les photons  emis suite
a une recombinaison sur le niveau fondamental de lhydrogene sont ionisants quoi quil arrive
Ils ont donc une tres forte probabilit e detre r eabsorb es si le milieu est susamment dense et
froid On suppose donc que ces photons la sont absorb es sur leur lieu d emission Autrement dit
on fait lapproximation optiquement  epaisse pour les transitions vers le niveau fondamental et
optiquement mince pour les autres Cela fournit un taux net de recombinaison qui correspond
grosso modo aux recombinaisons sur le premier niveau excit e et un taux de refroidissement
correspondant
Les conditions envisag ees dans cette these sont susamment denses pour quil faille utiliser le cas













Le taux de refroidissement associ e est fourni via les tables  et  Spitzer  page  a partir
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 Cet ajustement est douteux audela de temp eratures  electroniques d epassant


K ce qui ne nous est pas encore arriv e
Rayons cosmiques
Dans les c'urs des nuages les plus denses seuls les rayons cosmiques sont capables de p en etrer
Les protons de basse  energie de  a  MeV ionisent le gaz et les  electrons secondaires produits





















sont les densit es num eriques totales de
particules neutres et  electroniques Spitzer et Scott  Nous utilisons    
  
s
 CLASSIFICATION DES CHOCS 
Brehmstrahlung
Les  electrons frein es par les ions  emettent du rayonnement synchrotron dont on peut d eterminer













Cela permet de donner une borne sup erieure a ce refroidissement et darmer que les vitesses test ees
ici ne sont pas assez fortes pour que cet eet soit comparable aux autres refroidissements Par exemple
le refroidissement Lyman  lui est toujours de loin sup erieur de quatre ordres de grandeur pour
T K qui est une temp erature minimum pour que le milieu soit susamment ionis e Cest
pourquoi il nen est pas tenu compte
 Classi
cation des chocs
  Protocole de choc
On se place dans une conguration ou lon fait entrer du gaz en  equilibre thermochimique dans
une bote ferm ee sur sa droite par un mur  etanche Les  equations de lhydrodynamique coupl ees a la
chimie sont int egr ees grace a lalgorithme du maillage glissant
Le calcul est stopp e lorsque la vitesse du uide s ecarte trop de la vitesse dinjection pres du bord
gauche 	 cest le signe que le choc a remont e le courant jusqua la source de gaz
Il faut donc choisir la taille de la bote susamment grande pour quon puisse observer le choc sur
un temps raisonnable par exemple jusqua sa mise a l etat stationnaire Cependant lalgorithme du
maillage glissant a ses limites et la r esolution ne peut etre pouss ee en de
ca du millionieme de la bote
de simulation
 Param	etres testes
Pour avoir un aper
cu des conditions dans lesquelles les chocs se produisent dans les jets protostel








 B    et  G et u  
et  kms pour produire  chocs que nous avons suivis jusqua leur  etat stationnaire lorsque c etait
possible
Dans tous ces modeles on a suppos e G

  et A
v
  cestadire que le champ de rayon
nement UV ext erieur est nul mais les pertes radiatives mol eculaires sont calcul ees pour une opacit e
correspondant a A
v
  voir paragraphe 
Les conditions initiales du gaz a l equilibre thermochimique sont entierement d etermin ees par les
abondances en noyaux de H He C O et Fe Nous utilisons les abondances relatives aux noyaux






 Elles correspondent a un
degr e interm ediaire de d epl etion sur les grains
On peut classer ces chocs suivant plusieurs de leurs caract eristiques Les chocs a u   kms
dissocient la mol ecule H

 mais a u   kms ils ne sont plus que marginalement dissociant et a des
vitesses plus faibles ils ne dissocient plus H


Les chocs a B   sont de type J jump les chocs a B   ou  G sont de type C continus sauf






et u   kms Ce dernier est de type JC cestadire que le champ
magn etique forme un pr ecurseur C qui ne comprime pas susamment le gaz pour faire disparatre
completement le choc J
Dans certaines conditions on constate de plus que la trajectoire temporelle du choc r ealise des oscil
lations Certains chocs sont fortement instables les autres produisent des oscillations plus ou moins
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
amorties







B   G B   G B   G
u   kms type J type C type C
u   kms type J O o







B   G B   G B   G
u   kms type J O type C O type C O
u   kms X X X
Tab   Chaque case repr esente une simulation Les cases vides nont pas  et e test ees
 et les cases
marqu ees dun X nont pas converg e Le type du choc est not e
 ainsi que le comportement initial du
choc J qui existe toujours au moins au d ebut des simulations  un petit o signie que la trajectoire
r ealise de petites oscillations
 un grand O signie que la trajectoire r ealise de grandes oscillations
La table  r esume les temps caract eristiques obetenus avec une grille de parametres plus complete
 Chocs continus ou forts
Les  equations multiuides dans leur d erivation lin eaire montrent quelles supportent deux types
dondes propagatrices les ondes sonores et les ondes dAlfven



















Que se passetil lorsquon envoie sur un mur un ot de gaz interstellaire a une vitesse u telle que
c
s




Lorsque le gaz rencontre le mur linformation concernant lobstacle tente de remonter le courant
des neutres a la vitesse c
s
 mais cest peine perdue 	 le ot est trop puissant et rabat londe contre
le mur Le gaz sentasse donc et s echaue Dans le gaz comprim e et chaud le uide est presque au
repos et la vitesse du son est plus  elev ee de sorte que les informations remontent de plus en plus vite
le courant et rattrapent les premieres ondes  emises La superposition de ces ondes donne lieu a une
discontinuit e des variables  p et u dans le uide neutre 	 on a form e une onde de choc dite J comme
jump
Dans le uide charg e linformation que le mur existe remonte a la vitesse dAlfven qui est plus
rapide que la vitesse du ot Le uide des charges se met donc au repos progressivement et linformation
 CLASSIFICATION DES CHOCS 
remonte le courant Dans le uide charg e londe est dite C comme continue Les deux types de front
donde J et C coexistent donc dans le gaz avec un choc C en amont du choc J
 
Le di erentiel de vitesse qui sinstaure entre les deux uides engendre des forces de frictions qui
chauent le gaz et tentent de ramener les deux uides a la meme vitesse 	 progressivement les neutres
se mettent eux aussi au repos et les charges ne parviennent pas a faire remonter linformation aussi
loin quelles le voudraient car elles sont gen ees par la,ux des neutres Il apparat une langue neutre
plus chaude en amont du choc J la ou le uide neutre commence a ressentir la d ec el eration que lui
impriment les charges
Pendant ce temps le uide d eja comprim e et au repos en aval du choc J se refroidit Le uide
qui a  et e comprim e le plus tot est a pr esent le plus froid Autrement dit plus il est pres du mur
et plus il est froid On observe en aval du choc J une queue de refroidissement qui correspond a la
relaxation progressive du gaz jusquau moment ou il atteint un nouvel  etat d equilibre thermochimique
Au moment ou le gaz situ e contre le mur parvient a cet  etat londe de choc se d etache du mur
Progressivement le choc J samenuise car le gaz neutre est pr echau e pr ed ec el er e et pr ecomprim e
Si le champ magn etique est nul ou bien parallele a la vitesse du ot en fait il ny a quun choc
J suivi dune queue de relaxation qui nit par se stationnariser
Si le champ magn etique nest pas nul le choc J stationnaire est un peu plus petit et pr ec ed e dun
pr ecurseur magn etique plus doux
Enn si le champ magn etique d epasse une valeur critique le choc J disparat completement et
on nobserve plus quune structure lisse de choc C a l etat stationnaire Le long de cette structure le
uide est progressivement comprim e chau e par la friction entre les neutre et les ions puis refroidi
jusqua un nouvel  etat d equilibre postchoc plus froid car beaucoup plus dense
Structure
Un choc typique du milieu interstellaire est donc constitu e de trois r egions principales 	
 le pr ecurseur magn etique qui choque le uide charg e puis pr ecomprime et pr echaue le uide
neutre
 le choc adiabatique qui s etale sur deux ou trois libres parcours moyens et convertit ce qui reste
de l energie cin etique du gaz neutre en  energie thermique
 la queue de relaxation thermique qui refroidit le uide chaud en sortie du choc adiabatique pour
lamener vers un nouvel  etat d equilibre thermochimique
La gure  illustre ces di erents secteurs avec les prols de temp eratures des trois uides Les
conditions du choc font quil dissocie aussi H

 et cette gure illustre aussi bien la structure de la
queue de relaxation des chocs dissociant
A titre de comparaison nous montrons encore un choc C gure  et un choc J non dissociant
gure 
 Chocs dissociant ou non
Lorsque la vitesse du choc confere au gaz une  energie cin etique de lordre de l energie de liaison
de la mol ecule dhydrogene celleci est susceptible de se briser On peut estimer grossierement cette
  Metaphore des embouteillages  il y a un bouchon Les voitures ie neutres	 sarretent quand elles ont le nez dessus
Mais les camions ie ions	 ont la CB  ils utilisent les ondes electromagnetiques pour communiquer et sont au courant
bien avant les voitures Du coup ils ralentissent progressivement Les voyant enn les voitures les imitent
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
Précurseur magnétique 
    dans les charges
Chauffage des neutres 





     du dihydrogène
Plateau de dissociation
  des moléculesTi
Tn
Te
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Dans la pratique comme les densit es du milieu interstellaire sont faibles il faut aller chercher des
vitesses sensiblement plus  elev ees Hollenbach et Mac Kee   evaluent ces vitesses critiques pour
les di erentes mol ecules du milieu interstellaire
La mol ecule H

est le seul refroidisseur ecace aux hautes temp eratures engendr ees en sortie des
chocs La queue de relaxation thermique est donc tres di erente suivant que cette mol ecule est pr esente
ou non Comme le gaz se refroidit plus vite les chocs non dissociant ont une extension beaucoup plus
courte que les chocs dissociant Cet  etat de fait se constate en examinant les  echelles tres di erentes des
graphes  et  On peut aussi le constater sur la gure  ou les trajectoires des chocs dissociant
H

sont bien plus loin du mur que ne lest le choc a faible vitesse quand bien meme ce dernier est
d eja d etach e du mur
Structure
En sortie du choc dissociant le gaz est donc atomique et se refroidit tres peu 	 un plateau de tem
p erature se d eploie Dans ce plateau H

se reforme progressivement jusqua ce quil soit en abondance
susante pour devenir le refroidisseur dominant Alors la temp erature baisse la densit e monte et
H

se forme de plus belle 	 la sortie du plateau est tres abrupte Ensuite lorsque la temp erature est
endessous du millier de degr e H

nest plus un r efrig erant ecace De plus la formation de la mol e
cule sur les grains produit un chauage qui nit par  equilibrer les refroidissements mol eculaires et on
observe une  epaule dans le prol de temp erature qui correspond a la reformation de la mol ecule H


Lorsque la reformation de la mol ecule est accomplie les agents mol eculaires reprennent leur travail de
refroidisseur a basse temp erature et le gaz retrouve sa temp erature d equilibre postchoc
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a la date t   ans Le gaz arrive par la gauche




Supposons que la vitesse du gaz soit l egerement souscritique visavis de la dissociation de H

 Lors
de la premiere phase adiabatique dexpansion du choc la vitesse relative du gaz par rapport au front
de choc est augment ee de la vitesse de progression du front a relier au taux de compression Donc le
choc dissocie H

# Il d eroule ainsi derriere lui un long plateau atomique jusqua ce quil parvienne a la
sortie abrupte qui correspond a la reformation de H

 Alors la compression globale est plus faible et la
vitesse de progression du front ralentit Le choc devient non dissociant # Et la mol ecule H

se reforme
dans le plateau qui se refroidit abruptement Le support de pression  etant soudainement coup e le front
de choc recule pour tenter de retrouver l equilibre stationnaire dun choc non dissociant Lorsque le
gaz est a nouveau ramass e tout contre le mur on est presque dans les memes conditions quau d epart
et le processus recommence On observe ainsi des rebonds successifs de la position du choc par rapport
au mur voir gure 
Dans une moindre mesure une autre instabilit e intervient encore dans les chocs dissociant En
eet la position du choc lorsquil nest pas encore stationnaire est g er e par la longueur du plateau
atomique Deux conditions peuvent amorcer la sortie du plateau atomique 	 soit H

est susamment
reform e pour refroidir le gaz soit la densit e  electronique est susante pour que loxygene refroidisse
le gaz Lorsque le choc est fort cest le deuxieme cas qui domine La longueur du plateau est alors
d etermin ee par le taux dionisation collisionnelle de latome dhydrogene Or ce taux d epend tres
fortement de la temp erature donc de la vitesse dentr ee du gaz dans le choc Si la vitesse augmente
le taux dionisation est plus rapide et le plateau se raccourcit donc la vitesse diminue Si la vitesse
diminue le taux dionisation est plus faible donc le plateau sallonge et la vitesse augmente Cette sur
stabilit e produit un petit ph enomene oscillatoire quon observe autour de la trajectoire du choc La
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 a la date t   ans Le gaz arrive par la gauche Ce choc correspond a un futur  etat
JC stationnaire
 lorsque la queue de relaxation se sera completement d evelopp ee
p eriode de loscillation correspond au temps de r eponse du plateau cestadire au temps de travers ee
du plateau par la vitesse du son






Nous examinons successivement les trois secteurs du choc en donnant leurs  echelles de longueur
Precurseur magnetique
On peut estimer la taille du pr ecurseur magn etique a l etat stationnaire en donnant un ordre de
grandeur de l echelle de variation de la vitesse des neutres et des ions sous leet des forces de Langevin
Si u 		 c
s
 la pression thermique et visqueuse des neutres avant le choc est tres faible devant
leur pression dynamique on peut alors donner une estimation de l echelle de variation de leur vitesse















est la densit e num erique des ions avant le choc
De meme si u  c
a
 la pression totale des charges avant le choc est n egligeable devant la pression

























































lL  $u kms%
 
est tres petit
Cestadire quon a bien un saut en vitesse pour les charges suivi dune zone plus large ou les
neutres se recouplent aux charges Lensemble forme ce quon a coutume dappeler le pr ecurseur
magn etique du choc et sa taille est donc de lordre de L
Choc adiabatique
Le choc adiabatique convertit l energie cin etique incidente en  energie thermique Son extension
spatiale est directement associ ee a l echelle de dissipation visqueuse En g en eral cette taille est de














Cest ce que lon v erie lorsque les chocs sont bien r esolus Dans certains cas ou le pr ecurseur magn e
tique tire trop sur le maillage lextension du choc est plutot de lordre dune dizaine de libres parcours
moyens
Cependant tant que le temps de travers ee du choc est inf erieur a la plus petite  echelle de temps
chimique on peut consid erer que le choc est r esolu Dans le cas contraire la chimie a pass e plus de
temps que pr evu a des temp eratures  elev ees et les abondances en sortie du choc sont erron ees Il
semble que nos simulations sont toujours bien r esolues de ce point de vue
Queue de relaxation thermochimique
La taille de la queue de relaxation thermochimique est entierement d etermin ee par lhistoire ther
mochimique du gaz qui la compose En fait elle est limage meme de lhistoire thermochimique au
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
cours de lavanc ee du choc qui d epose derriere lui du gaz a une temp erature x ee par les relations
dHugoniotRankine
Cest pourquoi il est dicile de donner une estimation de sa taille a priori 	 il faut connatre le
temps de refroidissement le plus long au cours de cette histoire et le multiplier par la vitesse du uide
a cet endroit Souvent une bonne approximation consiste a prendre le temps de refroidissement juste
















ou on a suppos e que le refroidissement est un terme quadratique en la densit e (T n  T n


La relation entre la taille de la queue de refroidissement et la vitesse du choc est donc loin detre
imm ediate Elle fait intervenir les densit es des agents refroidissant qui r esistent au choc et la forme
particuliere des refroidissements suivant la temp erature La relation cidessus montre en revanche que
L
ref
est inversement proportionnel a la densit e
Dautre part si le choc a dissoci e la mol ecule H

 le principal agent refroidissant au sortir du choc
est latome doxygene qui est tres peu ecace La taille du plateau ou les mol ecules sont dissoci ees
nest cependant pas control ee par la longueur de refroidissement de loxygene qui serait beaucoup plus
grande Comme nous lavons d eja signal e la sortie du plateau est r egie par des ph enomenes chimiques
qui sont la reformation de H

et lionisation de H
La longueur dionisation de H par exemple se calcule en r ealisant le rapport du ux datomes
dhydrogene sur le taux de r eaction au niveau du plateau qui d epend de la densit e et de la temp erature




























Cette longueur d epend donc exponentiellement de la temp erature du plateau li ee a la vitesse dentr ee
du gaz dans le choc ce qui est a lorigine de linstabilit e d evelopp ee lorsque lionisation r egit la taille
du plateau
La longueur de formation de H

dans le plateau d epend du coecient de collage adopt e Dans











Cette longueur d epend en revanche assez peu de la vitesse dentr ee et la comparaison entre les deux
longueurs permet de donner la vitesse critique d etablissement de linstabilit e li ee a lionisation dans
le plateau
La longueur de l epaule de reformation de H

quant a elle d epend du temps chimique de reformation
de cette mol ecule a la temp erature ou le refroidissement H





Dans la queue de relaxation thermochimique on trouve donc des longueurs caract eristiques pu
rement thermiques associ ees a des taux de refroidissement et des longueurs purement chimiques





Le choc franchit plusieurs  etapes dans son  evolution temporelle vers son  etat stationnaire













La premiere  etape est la formation des fronts de choc Celleci est peu d ecrite par notre algorithme
de maillage glissant car la formation du front saccompagne du mouvement de la grille La grille na
la r esolution n ecessaire pour d ecrire les fronts que lorsque ceuxci sont susamment form es On peut
consid erer que le front est bien d ecrit apres un temps de travers ee dune cellule du maillage initial par
la vitesse du son
Une fois le front de choc  etabli le refroidissement na pas eu le temps de jouer son role et l evolution
du choc est proche dun comportement adiabatique
Ensuite le refroidissement comprime progressivement le gaz audela du taux de compression adia
batique et lavanc ee du front de choc ralentit Cette phase dure le temps de refroidir le gaz en sortie
du choc adiabatique qui peut se lire sur l etat stationnaire
Enn le refroidissement est complet et le choc est stationnaire 	 il se d etache du mur et prend une
vitesse constante qui correspond au taux de compression maximum atteint
Chocs C
Dans le cas ou l etat stationnaire du choc est C le front de choc des neutres est amen e a disparatre
La dur ee de l etat JC qui pr ecede varie peu avec la valeur du champ magn etique 	 on mesure  et






et u   kms Elle varie beaucoup avec la vitesse






et u   kms ) on mesure






et u   kms
Cependant le champ magn etique joue un role pres de sa valeur critique Par exemple les condi






et u   kms norent pas d etat stationnaire de type C et la
dur ee de l etat JC est alors innie
La table  r esume ces r esultats La table  donne une conrmation de ces tendances pour
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
une grille plus complete de parametres Cette derniere grille a  et e r ealis ee apres la r edaction de cette
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  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  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u   kms  ans  ans







B   G B   G
u   kms  ans  ans
Tab   Temps de disparition du choc J
Chocs dissociant
Les chocs qui dissocient la mol ecule H

se distinguent lorsquon observe dans le temps leur position
par rapport au mur






et u   kms montrent tous un comportement oscillant amorti lors
de leur phase refroidissante avec une p eriode de  ans













et u   kms pr esente le meme comportement avec une p eriode de  ans
On peut tenter de donner une interpr etation de ce ph enomene dinstabilit e en  evaluant la d epen
dance du refroidissement en fonction de la temp erature
Chevalier et Imamura  d ecrivent la stabilit e lin eaire dun choc refroidi avec une fonction de







 Ils trouvent une instabilit e pour     On constate au




dlnT inf erieure a  au niveau des zones de reformation des mol ecules
Cet argument permet de suspecter le role de la reformation mol eculaire dans le fonctionnement de
linstabilit e La raideur des fonctions de refroidissement dans cette zone tient au lien  etroit entre la
reformation des mol ecules et le retour de refroidisseurs ecaces La formation des mol ecules renforce le
refroidissement donc le gaz se densie ce qui acc elere en retour la formation des mol ecules Les temps
de reformation sont donc plus courts que ce que laisse supposer les temps chimiques Notamment H

regagne plusieurs ordres de grandeur en seulement une dizaine dann ees voir paragraphe 


Evolution des variables hydrodynamiques le long dun choc
Chieze Pineau des forets et Flower  remarquent que le pr ecuseur magn etique semble se
d erouler depuis le choc comme sil  etait a l etat stationnaire Flower et Pineau des Forets 
sinspirent de ce r esultat pour produire facilement des prols de chocs d ependant du temps a partir
dun code stationnaire Ils pouvaient ainsi emmagasiner beaucoup plus de d etails physiques que ne
leur aurait permis un code d ependant du temps
Nous allons voir quelles pr edictions analytiques engendre lhypothese quasistationnaire et utiliser





Lorsque le ot hydrodynamique a atteint un  etat stationnaire ou bien quasistationnaire on peut
n egliger les termes en

t
dans les  equations de lhydrodynamique pourvu quon se place dans le repere
	

EVOLUTION DES VARIABLES HYDRODYNAMIQUES LE LONG DUN CHOC 
qui se d eplace a la vitesse de la discontinuit e Lint egration suivant la coordonn ee x permet alors de
relier l etat du gaz en un point a l etat du gaz loin en amont qui constitue les parametres du choc
On obtient alors des  equations sur les ux des quantit es conserv ees

















































































































































































































































Les exposants  d enotent les parametres du choc cestadire les caract eristiques du ot loin en
amont du choc
Les termes qui font intervenir des int egrales sont tous issus des sources Ils concernent donc les
termes d echange entre les uides ainsi que les pertes radiatives Les autres termes analytiques d ecrivent
les ph enomenes conservatifs qui r epartissent la masse limpulsion et l energie entre leurs di erentes
formes
Dans chacun des secteurs du choc on peut n egliger susamment de termes sources pour en d eduire
certaines relations analytiques qui lient les variables d etat du gaz aux di erents ux ind ependamment
de la position Cependant des quon voudra avoir recours a une  echelle de longueur il faudra imm e
diatement prendre en compte lun des termes int egraux que seul le calcul num erique fournit
Nous allons a pr esent examiner les di erents secteurs dun choc JC en pr ecisant pour chacun
dentre eux les relations analytiques qui y sont valides
 Precurseur magnetique
Comme nous lavons d eja mentionn e au paragraphe  le pr ecurseur magn etique est constitu e
dabord du choc dans les charges au sein duquel l energie cin etique des charges est convertie en  energie
thermique des charges et en  energie magn etique Ensuite la friction de Langevin sert de levier pour
ralentir les neutres et d egrader leur propre  energie cin etique en  energie thermique
La temp erature des ions augmente beaucoup dans le choc des charges a cause de leur poids mo
l eculaire moyen  elev e Les  electrons au contraire sentent a peine ce choc et ce sont les rencontres
 electromagn etiques ions electrons qui ramenent leur temp erature vers celle des ions Cependant les
refroidissements collisionnels se font sentir pr ef erentiellement par les  electrons car ils ont une masse
beaucoup plus faible cest pourquoi ils gardent une temp erature plus froide
Relations algebriques
On suppose que le milieu est tres faiblement ionis e
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
L echange de masse avec les charges est toujours n egligeable pour les neutres alors quil domine








 mais lacces au degr e dionisation ne peut se passer de lint egration
num erique
Les pressions dynamiques et thermiques des charges sont n egligeables par rapport a celle des






















Dans le pr ecurseur magn etique tant que la temp erature des neutres nest pas encore susamment



































B est toujours valide









pouvons donc choisir une variable et exprimer les  autres en fonction de cellesci
Par exemple p
n
est solution dun trinome dont les coecients d ependent des parametres du choc









































































Dans le choc adiabatique cest au tour des neutres de convertir ce qui leur reste d energie cin etique
en  energie thermique Les neutres gagnent enn des temp eratures comparables a celles des deux autres
uides ce qui favorise les  echanges collisionnels et provoque le recouplage des temp eratures et des
vitesses En sortie dun choc dissociant seuls les  electrons gardent une temp erature plus basse car ils
supportent lessentiel du refroidissement du gaz
Conditions de saut
On considere une couche d elimit ee par deux surfaces planes not ees  et  qui peut se d eplacer par
rapport au gaz
Si l epaisseur de cette couche est susamment ne pour que lon puisse consid erer que les sources
membres de droite des  equations mentionn ees plus haut sont n egligeables alors on peut exprimer
que les ux dune quantit e entrant et sortant de cette couche sont  egaux
Cela donne lieu aux  equations suivantes qui correspondent chacune a une  equation d ecrite plus


























































































































EVOLUTION DES VARIABLES HYDRODYNAMIQUES LE LONG DUN CHOC 
On peut en d eduire les variations des variables physiques a gauche et a droite de cette couche et
notamment les conditions de saut lors de la travers ee dune discontinuit e telle quun choc fort
En eet la largeur dun choc fort est de lordre du libre parcours moyen des particules cest
adire la distance entre deux collisions  elastiques Or les termes sources correspondent tous a des
collisions in elastiques dont la fr equence est bien plus faible On peut donc les n egliger sur l epaisseur
dun choc fort Si nous pla
cons nos deux interfaces de part et dautre du choc dans deux lieux ou les
pressions visqueuses sont n egligeables cellesci disparaissent des conditions de saut On a alors autant
d equations que dinconnues pour r esoudre les variables  connaissant les variables 
Facteur de compression












     M
 
ou M  uc
s
est le nombre de Mach dans le uide neutre Pour un grand nombre de Mach et pour
   on trouve le facteur de compression  egal a 





















     m
 
ou m  uc
a
est le nombre de Mach alfv enique du uide charg e et 	





On peut se servir de cette relation pour avoir une estimation des conditions de saut globales le long
du choc En eet si lon admet que le refroidissement ramene la temp erature quasiment a sa valeur
initiale on peut supposer que le gaz se comporte comme un gaz isotherme cestadire quon porte
   dans la formule cidessus Il faut prendre garde que le nombre de Mach alfv enique repr esente a





 qui est de lordre de M si lon admet que dans les
conditions courantes du milieu interstellaire les pressions magn etiques et thermiques sont du meme
ordre






m Cependant ce raccourci du a Draine et
Mac Kee  pr esuppose que la queue de relaxation est a l etat quasistationnaire Or comme on
le verra par la suite 
ca nest pratiquement jamais le cas
Vitesse du front de choc
Dans le repere du piston qui pousse le gaz le gaz est au repos pres du piston donc la vitesse de








Elle est donc directement reli ee au facteur de compression dans le choc Lorsque la compression
est grande on peut en d eduire la vitesse dentr ee du choc adiabatique comme u
 
 u On connat












Pour un choc C la temp erature maximale d epend de la comp etition entre le refroidissement col
lisionnel et le chauage par friction On ne peut se soustraire du calcul du prol stationnaire pour la
connatre
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
Relations analytiques




 Cependant au niveau du choc les uides neutre et charg e se recouplent tres rapidement et on























































On peut par exemple en d eduire l evolution de la pression en fonction de la densit e dans le choc 	
p
n






























 Queue de relaxation thermique et chimique
Dans la queue de relaxation les vitesses sont tres faibles et cest a pr esent l energie thermique
qui domine Sous leet du refroidissement le gaz se comprime de plus en plus et les uides sont de
mieux en mieux coupl es
Relations analytiques
Dans la queue de relaxation thermique les pertes radiatives ne sont plus n egligeable et l equation





choc et ici 

n
  On est donc une fois de plus en mesure dexprimer les variables a partir dune



























 dont lintersection avec la courbe d equilibre thermochimique fournit
























Un choc dissociant les mol ecules reste adiabatique dans la mesure ou le refroidissement associ e a la
dissociation de la mol ecule H

est collisionnel Des relations du type HugoniotRankine peuvent donc
etre trouv ees qui pr edisent les conditions dans le gaz apres dissociation complete de H

 Cest ce que
nous allons examiner a pr esent
Relations analytiques
Nous supposons que les vitesses des deux uides sont bien coupl ees on se place au niveau du choc
adiabatique Le refroidissement principal juste derriere le choc adiabatique est le refroidissement li e
	

EVOLUTION DES VARIABLES HYDRODYNAMIQUES LE LONG DUN CHOC 
a la dissociation collisionnelle de H

 Son expression sous la forme R
d
Q ou Q    eV est l energie
de liaison de la mol ecule va nous permettre de garder une int egrale du mouvement le long du choc







































ou f est labondance de H

relativement au nombre de noyaux dhydrogene x
H
est la fraction de
masse dhydrogene et m
H
la masse dun noyau dhydrogene cest donc lunit e de masse atomique
On en d eduit une  equation qui relie f a  par linterm ediaire du ux d energie totale  energie de






























































 parametre qui caract erise la force du choc par rapport a la dissociation
H

  est n egatif pour les chocs nondissociant proche de  pour les chocs marginalement dissociant
et proche de  pour les chocs fortement dissociant
A lentr ee du plateau lorsque tout H

est dissoci e on obtient a la fois f   et 
   ce qui
permet de d eterminer les conditions dans le plateau en fonction des parametres dentr ee du choc
Si on n eglige le terme de pression dynamique devant le terme d energie cin etique on en d eduit une






Ce facteur de compression relativement  elev e justie a posteriori que la pression dynamique est faible













Pour les chocs forts cette temp erature d epend donc essentiellement du carr e de la vitesse dentr ee
dans le choc Comme la longueur dionisation d epend exponentiellement de la temp erature cela induit
une tres forte d ependance visavis de la vitesse dentr ee
 Choc C
Dans le cas du choc C on ne peut plus n egliger les pertes radiatives dans le pr ecurseur magn etique
La conversion de l energie magn etique en  energie cin etique des ions puis en  energie thermique et
cin etique des neutres puis en pertes radiatives se fait continuement sans le d ecoupage sectoris e qui
avait lieu dans le choc JC
Cependant il se trouve quon peut faire une approximation qui reste valide tout au long de la
travers ee du choc et qui livre une relation analytique En eet 	 la pression thermique du gaz est






















 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
On sort par exemple une relation alg ebrique entre la vitesse des neutres et des charges qui reste































Fig   Confrontation dune simulation dun choc avec les relations quasistationnaires Les pa





 u   kms
 et B   G Cest donc un choc C
 mais
t   ans et le choc pr esente encore une structure JC La courbe ne en trait plein repr esente
lHugoniot adiabatique du choc
 cestadire le lieu des points possibles pour le saut adiabatique dun
choc dont les conditions initiales en densit e et champ magn etique sont donn ees
 mais pas la vitesse
dentr ee
De maniere g en erale ces relations alg ebriques sont toutes tres bien v eri ees Cela signie a la fois
que le programme fonctionne bien et a la fois que lhypothese d equilibre quasistationnaire est valide
Cependant dans deux cas di erents la queue de relaxation thermique peut ne pas se trouver a l etat
quasistationnaire
Par exemple lorsque le choc est sujet a linstabilit e due a la dissociation de H

	 au moment ou le
choc commence a reculer les temps de reformation de la mol ecule sont plus courts que les temps de
travers ee de la queue de refroidissement Le ux de masse nest alors plus homogene et la pression
nest pas uniforme
De plus dans le cas des chocs qui pr esentent une composante J et un pr ecurseur magn etique la
queue de relaxation thermique nest plus stationnaire visavis du champ magn etique La gure 
illustre la comparaison entre les relations alg ebriques calcul ees plus haut et le r esultat interm ediaire
dune simulation qui  evolue vers son futur  etat C On note que les relations dans le pr ecurseur magn e
tique et dans le choc adiabatique sont tres bien v eri ees Cependant la pression thermique est presque
constante dans la queue de relaxation alors quelle devrait etre refoul ee par la pression magn etique

 THERMOCHIMIE LE LONG DU CHOC 
En eet a ces densit es si le ux de pression magn etique  etait r eellement homogene elle devrait
empecher la compression du gaz et le facteur de compression serait alors plus proche de la pr ediction
isotherme voir le paragraphe  ainsi que Draine et Mac Kee 
Cependant ce ux de pression magn etique nest pas encore install e et momentan ement des densit es
tres grandes peuvent apparatre Plus tard lorsque le choc deviendra stationnaire le gaz se d etendra
et la structure continue dun choc C s etablira





















Fig   Thermochimie du choc J a  kms t ans
Examinons en d etail ce que nous pouvons dire sur l etagement des caracteres chimiques et ther
miques le long des chocs
  Abondances
Precurseur magnetique
Dans le pr ecurseur magn etique la chimie qui joue le plus grand role est celle des  echanges de
charges qui contribuent au couplage des uides ionis e et neutre La chane de r eactions des hydrocar
bures y est responsable de la recombinaison de C

 dont labondance d ecrot fortement






















Fig   Thermochimie du choc J a  kms t ans
Dans la zone du pr ecurseur magn etique et dans le choc adiabatique le degr e dionisation ne varie
que des facteurs  associ es aux sauts en densit e d ecal es des charges et des neutres
Choc adiabatique
Les r eactions qui font intervenir loxygene sont si ecaces quelles produisent des variations dabon
dance sensibles pour les compos es oxyg en es au cours meme de la travers ee des quelques libres parcours
moyens du front de choc adiabatique
Queue de relaxation
En aval du choc adiabatique le paysage chimique est double suivant quon est en situation disso
ciante ou non pour H


Lorsque la mol ecule nest pas dissoci ee la chimie reste mol eculaire et poursuit son  evolution vers
l equilibre thermochimique a la densit e postchoc nale
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Fig   Thermochimie du choc J a  kms t ans
Lorsquelle est dissoci ee elle entrane dans sa chute les abondances des mol ecules OH et H

O dont
la formation est fortement li ee a labondance de H

 La dissociation de CO ne se produit quavec un
certain retard car son  energie de liaison est bien plus  elev ee et elle nest pas cass ee collisionnellement
mais chimiquement a travers les r eactions de formation des mol ecules CH et OH On forme donc
dans la zone ou H

est dissoci e une phase atomique ou le degr e dionisation augmente a mesure que
lionisation collisionnelle de H par les  electrons se produit Dans cette r egion exempte dagents mol e
culaires refroidissant seuls les atomes rayonnent l energie La temp erature sengage dans un plateau
cependant que la mol ecule H

se reforme lentement sur les grains Dans le meme temps la densit e
 electronique augmente elle aussi progressivement sous leet de lionisation collisionnelle de latome
dhydrogene
Des que le refroidissement collisionnel par H

est a nouveau dominant la reformation des mol ecules
semballe car la baisse de temp erature entrane la reformation des agents refroidissants principaux
On nit par former la phase mol eculaire postchoc a l equilibre thermochimique
 CHAPITRE  CHOCS INTERSTELLAIRES
 Mecanismes dominant le refroidissement
Precurseur magnetique
Dans le pr ecurseur magn etique les refroidissements controlent la temp erature maximale atteinte
par les ions Les principaux agents refroidissant y sont loxygene tant que la temp erature des neutres
est susamment faible et H

qui prend ensuite le relais a haute temp erature
Queue de relaxation thermochimique
L etagement des refroidisseurs apres le choc adiabatique d epend de ce qui sy passe chimiquement
donc de l etat de dissociation de la mol ecule H


Si la mol ecule nest pas dissoci ee elle constitue le principal r efrig erant H

O prenant le relais en
dessous du millier de Kelvin et enn CO endessous de  K
Comme la dissociation collisionnelle de H

n ecessite lapport de son  energie de liaison elle constitue
un refroidissement tres ecace juste derriere le choc Lorsque la dissociation est complete les autres
mol ecules ont elles aussi disparu et seuls les atomes sont capables de refroidir le gaz Le degr e dioni
sation au sortir du choc est trop faible pour que les raies m etastables soient excit ees et seules les raies
de structure ne jouent Comme leur refroidissement est tres peu ecace dans les conditions du gaz
tout juste dissoci e on observe un plateau en temp erature a quelques  K Au cours de la travers ee
de ce plateau la mol ecule H

se reforme progressivement et le degr e dionisation augmente sous leet
de lionisation collisionnelle de latome dhydrogene Deux sorties du plateau de refroidissement sont
envisageables 	
 Il arrive que la fraction dhydrogene mol eculaire soit susante pour que le principal refroidisseur
redevienne H

 auquel cas la reformation des mol ecules se d eclenche
 Si le degr e dionisation est devenu susant pour que la raie Lyman  devienne le principal
r efrig erant alors la temp erature chute donc la densit e monte et la reformation des mol ecules
sacc elere Lorsque H

est a nouveau le refroidissement dominant la reformation de H

est auto
entretenue et on d eclenche tres vite la formation des autres mol ecules
La taille du plateau est donc r egie par la plus courte longueur caract eristique de la reformation de
H

ou de lionisation collisionnelle de H





O On note un l eger ralentissement de la baisse de temp erature vers quelques
centaines de Kelvin dans la zone ou H

se reforme et chaue le gaz Ce l eger ralentissement conduit
parfois a une  epaule de reformation H

beaucoup plus longue notamment avec du champ magn etique
 Comparaisons
Nous  etablissons ici les comparaisons de notre modele avec ce qui a d eja  et e fait dans le domaine
des chocs d ependants du temps Nous cherchons a d ecider quel r eseau chimique minimal peut rendre
compte des caract eristiques des chocs J que nous produisons avec le r eseau chimique a  especes ceci
en vue de r ealiser des simulations tridimensionnelles Enn nous tentons de d egager les caract eristiques
observables que nous pourrions pr edire
 COMPARAISONS 
10  ans
10  ans 10 ans3
4 5







 u   kms




temp eratures des neutres traits pleins
 des  electrons pointill es et des ions tirets sont repr esent ees










ans Le gaz entre par la droite
  Confrontation 	a lanamorphose
La gure  d ecrit l evolution temporelle des temp eratures dans un choc C Les conditions sont
les memes que celles qui conduisent a la gure  de Chieze Pineau des Forets et Flower  Ceuxci
integrent les  equations de lhydrodynamique grace a une m ethode danamorphose et suivent la chimie
par la technique dite des petits pas qui consiste a int egrer la chimie isochore au cours dun pas de
temps hydrodynamique
Les conclusions qualitatives sont les memes 	 il faut attendre quelques 

ans pour avoir un  etat
stationnaire De plus les r esultats sont tres similaires en ce qui concerne le pr ecurseur magn etique
qui se d eroule a partir du choc J comme sil  etait d eja dans son  etat stationnaire
Mais la queue de refroidissement est manifestement trait ee avec une r esolution di erente 	 la com
pression est r ealis ee plus vite ce qui explique les positions en retrait du choc d ecrit par le maillage
glissant lorsquil nest pas encore stationnaire Par contre le choc anamorphos e semble gagner l etat
stationnaire en un temps plus long
Comme le soulignent Chieze Pineau des Forets et Flower  la m ethode de lanamorphose
pr esente linconv enient que les cellules articiellement ralenties n evoluent pas avec la meme horloge
que les autres Il est donc impossible de r ealiser le suivi de plusieurs fronts simultan ement La m ethode
du maillage glissant permet au contraire de saranchir de ces problemes de synchronisation En eet
comme elle r esoud les longueurs chimiques dans le choc il nest pas n ecessaire dy diminuer les taux
des r eactions chimiques Ainsi toutes les cellules du gaz ont la meme horloge
Nous sommes donc en mesure de r ealiser des simulations qui envisagent plusieurs chocs a la fois
Ainsi nous pouvons traiter rigoureusement la collision de deux masses de gaz qui se rencontrent
violemment La gure  illustre la simulation dun tel jet ou un gaz peu dense est envoy e dans du
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gaz plus dense On observe le d eveloppement du choc dans le nuage cible ainsi que le choc en retour
dans le vent Un agrandissement de la gure  montrerait le d eveloppement de la zone entre les deux
chocs qui contient la discontinuit e de contact et qui nit par trouver un  equilibre thermochimique
Bien sur les parametres a explorer pour ce genre de situations sont multipli es et nous nen avons
pas encore conduit l etude syst ematique
 Reseau chimique 	a  esp	eces
Nous sommes en mesure de reproduire avec une tres bonne pr ecision les r esultats des chocs J







chimie est r eduite a une des s election des r eactions du r eseau a  especes choisies pour d ecrire quelques
aspects de lionisation collisionnelle de H de la dissociation collisionnelle de H

 et des abondances des
agents mol eculaires OH CO et H

O voir table  Les fonctions de refroidissement sont inchang ees
Seule la temp erature pr echoc est peu able mais elle intervient peu sur le comportement du choc
Des quon veut descendre endessous de ce nombre despeces l etagement des r efrig erants est
di erent et la queue de relaxation thermochimique a un aspect completement di erent Les trajectoires
des chocs divergent alors radicalement par rapport a la r ef erence des  especes De meme si lon tente
de g erer les especes CO H

O et OH a l equilibre chimique
Ce r eseau constitue donc en quelque sorte le r eseau minimal que doit d ecrire un code multidimen
sionnel qui voudrait rester correct dans les conditions que nous avons test ees
 CONCLUSIONS 
 Impact observationnel
Une bonne revue des contraintes observationnelles sur les jets protostellaires peut etre trouv ee
dans le cours dAussois de Sylvie Cabrit 


La synthese dobservations a partir de modele de chocs est une discipline a part entiere En eet la
g eom etrie des jets protostellaires na que peu de choses a voir avec lid ealisation quen fait la simulation
Les chocs d etrave produits par limpact du jet protostellaire sur la matiere interstellaire regroupent
en fait des chocs qui comprennent toute une gamme de vitesses di erentes quil faut reconstruire pour
mod eliser les observations De plus le rayonnement est  emis tres di eremment suivant que le choc est
vu par la tranche ou de face et lincidence de la ligne de vis ee entre souvent dans les inconnues Enn
le transfert dans les raies observ ees implique la connaissance de parametres atomiques et mol eculaires
bien plus nombreux que ceux que nous avons d eja abord e dans le cadre du refroidissement du gaz
Cest pourquoi nous navons pas encore r ealis e cette synthese dobservations
Les jets protostellaires semblent etre morcell es en boulets visibles en optique pres de l etoile et
en infrarouge loin de l etoile Or les chocs J sont visibles plutot en optique et les chocs C en infrarouge
Si on interprete ces boulets comme autant de chocs ayant pris naissance au niveau de l etoile et se
propageant ensuite dans le jet on peut inf erer quon voit des chocs jeunes pres de l etoile puis plus
vieux a mesure quon sen  eloigne On a donc un test de l evolution du type JC vers C de ces chocs
a supposer quils aient a peu pres les memes parametres
De plus ce morcellement du jet pr esuppose une variabilit e sur des  echelles de temps inf erieures
au millier dann ees ce qui engage a penser que la plupart des chocs engendr es par le jet nont pas
eu le temps datteindre l etat stationnaire avant que les conditions qui leur ont donn e naissance aient
chang e Nos r esultats montrent que l etat stationnaire pour ces chocs nest pas atteint avant quelques
dizaines de milliers dann ees ce qui justie pleinement lemploi dun code d ependant du temps
 Conclusions
Nous avons conrm e les r esultats de Chieze Pineau des Forets et Flower  concernant l eta
blissement du r egime stationnaire des chocs En eet les temps de stationnarisation relev es dans
les conditions des jets protostellaires d epassent largement les  echelles de temps de variation de leurs
sources De plus nous avons  et e en mesure de pr eciser que lhypothese d etat stationnaire est valide
pour le choc et le pr ecurseur magn etique Cela justie la m ethode employ ee par Flower et Pineau des
Forets  pour produire des chocs d ependant du temps a partir de simulations stationnaires
Cependant nous montrons que la queue de relaxation thermique des chocs soumis a un champ
magn etique ne peut etre consid er ee a l etat stationnaire pendant des dur ees assez longues De surcrot
lorsque la vitesse du choc est susamment importante nous d egageons des r egimes instables dus a la
destruction et a la reformation de la mol ecule H

 ou bien a lionisation collisionnelle apres le choc
Dun point de vue technique nous avons montr e que le maillage glissant  etait capable de r esoudre
la longueur naturelle des chocs et quil  etait capable de d ecrire plusieurs chocs simultan ement comme
dans le cas des collisions de nuages
Nous avons trouv e un r eseau chimique minimal pour mod eliser ces chocs qui pourra servir a
leur  etude tridimensionnelle De plus la batterie des chauages et refroidissements a  et e aut ee et
rajeunie 	 elle sera exploit ee au cours des deux chapitres suivant dans le cadre des r egions domin ees
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Tab   Chaque case repr esente une simulation Le type du choc est not e
 en sp eciant le temps
mis pour atteindre cet  etat stationnaire Les temps sont tous en ann ees Le parametre b mesure la







A marque la dur ees des grandes arches quand il y en a Un petit o d esigne la p eriode des petites
oscillations quand elles sont pr esentes Un point dinterrogation indique une valeur qui na pu etre
mesur ee faute de temps dint egration
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Chapitre 
Regions dominees par les photons
  Introduction
Lorsquun c'ur de nuage seondre sur luimeme pour former une  etoile massive celleci brille dun
 eclat susamment puissant pour ioniser le gaz qui lenvironne Ces  etoiles sont de type O elles ont
un rayon typique dune dizaine de rayons solaires avec des temp eratures eectives dans la gamme des
 

K a  










photons par seconde L etoile nouvellement form ee grignote
donc les atomes dhydrogene du milieu interstellaire et une r egion ou lhydrogene est completement
ionis e s etend autour delle Ces domaines appel es r egions HII constituent lun des principaux sieges
de r ejection de l energie des  etoiles vers le milieu interstellaire avec les bulles de supernov.
Nous allons nous int eresser plus particulierement a lune dentre elles La n ebuleuse de laigle M
sculpte des piliers qui  evoquent de maniere frappante les langues RayleighTaylor gure  Nous
nous proposons donc d etudier l evolution dynamique de ces r egions en mettant laccent sur le critere
d etablissement de linstabilit e RayleighTaylor Nous voulons aussi proter de larsenal mol eculaire
mis au point dans le cadre des chocs pour produire un modele dynamique coh erent dun front mixte
de photoionisation et de photodissociation En eet la plupart des diagnostics actuels sont bas es sur
des modeles soit de fronts dionisation soit de r egions de photodissociation stationnaires et nous
chercherons a d egager quels aspects dynamiques peuvent inuencer ces deux r egions
Nous tenterons de d egager les contraintes observationnelles fournies par M puis nous mod elise
rons l etablissement dune r egion ionis ee avec une chimie simpli ee avant de nous int eresser au sort
des mol ecules
 Revue des observations de M 
La r egion dionisation associ ee a M est comme toute r egion HII riche en objets astrophysiques
de toutes natures Elle comporte en son centre le jeune amas NGC dont quelques  etoiles massives
ont ionis e une r egion aux formes tres d ecoup ees voir gure  Au sud on note en particulier la
pr esence de trois piliers qui pointent vers la formation stellaire qui les illumine Leur assemblage produit
lillusion dun aigle aux serres immenses La n ebuleuse tient cependant son nom de la constellation
qui labrite Ces piliers sont constitu es en majeure partie de gaz mol eculaire qui se dissocie a la
frange des piliers puis sionise et s evapore en ots qui couronnent la tete de laigle Cette pointe
observ ee a meilleure r esolution montre une structure extremement fragment ee en petits 'ufs dont
on pressent quils pourraient bien etre les indices dune formation stellaire imminente Dailleurs un
objet de HerbigHaro se confond avec la base des piliers 	 il trahit vraisemblablement le choc d etrave










Fig   M	
 ou la n ebuleuse de laigle
 par le t elescope de  cm de Kitt Peak
dun jet protostellaire tout juste amorc e
Examinons les caract eristiques physiques qui ont pu etre diagnostiqu ees dans ces di erents objets
  Lamas NGC  
Les auteurs saccordent tous pour donner un age de  millions dann ees a cet amas Kamp 
Hillenbrand et al  et Belikov et al  ce qui le classe dans la cat egorie des tres jeunes amas
 REVUE DES OBSERVATIONS DE M	 
Hillenbrand et al  estiment que la plupart des  etoiles de lamas ont un age compris entre  et
 millions dann ees et signalent beaucoup d etoiles encore en phase de pr es equence principale
Son module de distance le place a  kpc de la banlieue solaire Kamp  ou    kpc
pour les  etudes les plus r ecentes Belikov et al  Cela lui donne un rayon de c'ur de  pc et
un rayon global de  pc
Toutes les  etudes utilisent donc la distance de  kpc pour convertir les distances angulaires
Les types spectraux et luminosit es des  etoiles les plus brillantes ont  et e d etermin es par Cruz





couramment utilis es pour mod eliser ces  etoiles ont des temp eratures de  K CruzGonzalez 
d eterminent une vitesse des  etoiles O dans le repere h eliocentrique de    kms
Belikov et al  d erivent la fonction de masse de lamas et donnent les extremes des masses



















Nous estimons donc la masse de lamas a  M

environ
 La region ionisee
Les premieres mesures d emission radio interpr et ees comme l emission librelibre dun plasma dhy




de gaz dans une sphere de  pc Terzian 
lobservation nest pas r esolue





en supposant une temp erature  electronique de 

K
Louise et Monnet  r ealisent des prols de la raie Lyman  et dune raie de NII Ils en
d eduisent une temp erature  electronique de  K et une dispersion de vitesse de  a  kms pour
des lobes respectifs de  et  pc
Zeilik et Lada  observent la raie de recombinaison H  avec un lobe de  pc Ils d erivent
des temp eratures  electroniques de  K au centre a  K au bord de la r egion ainsi quune








de gaz ionis e Ils
signalent que les mesures de vitesses ne sont pas du tout corr el ees et leur semblent chaotiques
Un peu plus tard cependant Goudis et Meaburn  cartographient des prols de raies de OIII
et mesurent une s eparation syst ematique des vitesses au bord des intrusions de gaz mol eculaire avec
une s eparation de  kms Eliott et al  pr ecisent la variation des deux composantes le long
dune coupe transversale a la base des piliers
NguyenQRieu et Pankonin  conrment cette s eparation dans les raies de recombinaison de
H  quils observent en association avec des raies de la mol ecule H

CO dont ils notent l elargisse
ment anormal  kms
Mufson et al  r ealisent une cartographie a grande  echelle de la r egion en hydrogene neutre
raie  cm et ionis e H La structure en vitesse montre une r egion ionis ee en expansion devant le
nuage HI qui lui a donn e naissance qui emporte avec elle des fragments de nuage qui sionisent Des
observations de
 
CO sur quelques lignes de vis ee permettent de s eparer les fragments davant plan du
nuage de fond prog eniteur Lensemble illustre a merveille le sc enario champagne de TenorioTagle
 Lensemble des vitesses radiales mesur ees dans le gaz ionis e pr esente une dispersion de  kms




 et ils estiment
que le gaz mol eculaire des fragments est  fois plus dense que le milieu chaud qui les environne
Une observation de raies en absorption devant une  etoile du premier plan HD par Welsh
 d etecte des composantes de vitesse tres di erentes  kms  kms et  kms La pre




EES PAR LES PHOTONS
miere composante en CII permet de d eriver une temp erature  electronique de  K avec une densit e
 electronique de  a  cm

qui le conduit a  emettre lhypothese dun m elange avec du gaz mol eculaire
Des observations de sources dans linfrarouge lointain par McBreen et al  donnent une id ee
de lextension globale de la r egion HII et montrent que celleci est dans une phase avanc ee de son
 evolution
Des cartes a grande  echelle de la raie  cm associ ees a des observations de continu radio par
Sofue et Handa  r evelent une large bulle de gaz HII en expansion entour ee dune ne coquille de
HI Les dimensions de la bulle sont de x pc

 avec une densit e  electronique moyenne de  cm







une densit e de  cm

 Sa vitesse dexpansion est de  kms Lasym etrie de la bulle provient du fait




Hester et al  r ealisent la fameuse image HST des piliers qui combine les cartes H OIII
et SII Ils analysent la structure du ot  evaporatif et r esolvent une multitude de petits objets quils
baptisent EGG comme Evaportive Gaseous Globules





 S L emission H a lieu un peu plus en avant que l emission H

et implique la r eception
dun taux de  

photons ionisant par seconde compatibles avec les  

photons par seconde
 emis par lensemble des  etoiles et la section ecace de la colonne concern ee Si on suppose que cette
 emission a lieu sur une profondeur optique correspondant a A
v





dans cette r egion La g eom etrie de l emission suggere quun rayonnement dius  eclaire
les colonnes de cot e L emission H

quant a elle semble entierement uorescente sauf dans certaines










Levenson et al  r ealisent des spectres a fente large orthogonaux aux bords des piliers Ils
d ecrivent ainsi l evolution des spectres des raies H Br et H

 S et H

 S le long de la r egion
de photodissociation qui fait la transition entre le gaz atomique et le gaz mol eculaire Ils d eduisent des




avec une temp erature de  K et observent une fragmentation




avec une temp erature de  K
Les dispersions de vitesse macroscopique sont  evalu ees a  kms dans la r egion mol eculaire et a
 kms dans la r egion atomique
Sankrit et Hester  ajustent des modeles de ots de photoionisation aux observations du
HST et d eduisent des conditions dillumination de 
  
photons ionisant par centimetre carr e et par




dans la r egion ionis ee
 Les piliers
Les piliers sont des structures de quelques parsec de long et de quelques diziemes de large grosso
modo  pc de long pour  pc de large Ils sont situ es a une distance de  pc environ des  etoiles
massives les plus proches
Pilbratt et al  r ealisent des images ISOCAM des piliers et mesurent une temp erature de
couleur de  a  K mais la relation aux propri et es des grains est trop indirecte pour en tirer des
caract eristiques physiques Cependant ils d etectent des sources enfouies identiables comme objets
stellaires jeunes
Pound  cartographie la transition  de CO dans ses trois isotopes avec une r esolution de









mol eculaire qui semble donc en  equilibre avec la phase ionis ee
White et al  completent ces observations avec des cartes de prols dautres transitions
mol eculaires le continu submillim etrique des observations radio ainsi quinfrarouge Ils examinent les
positions relatives de ces di erents relev es qui conrment l etagement du front de dissociation Le gaz
mol eculaire chaud est situ e derriere le gaz atomique luimeme prot eg e par le gaz ionis e du rayonnement
UV des  etoiles O Ils d erivent les masses et temp eratures de poussiere des di erents fragments qui
composent les piliers Ils d egagent un gradient de vitesse de  kmspc le long du pilier central
Ils d eduisent des temp eratures de  K pour le gaz mol eculaire et mettent en  evidence une fraction
de carbone atomique d ecroissante en fonction de la colonnedensit e Les raies optiquement minces
font apparatre une structure tres fragment ee du gaz a petite  echelle Enn les conditions dionisation
d eduites des cartes radio les conduisent a adopter la valeur de    G

pour le ux UV incident
dans la gamme  a  eV
 Modelisation physique
La mod elisation des r egions domin ees par les photons implique la connaissance des processus li es
a deux types de photons 	
 les photons ionisant lhydrogene photons du continu de Lyman 	 leur  energie est sup erieure a
 eV
 les photons non ionisant photons de lultraviolet lointain 	 leur  energie est comprise entre  eV
et  eV
Ces deux rayonnements seront suppos es etre a l etat stationnaire cest a dire qua tout instant la
luminosit e entrant dans une zone est  egale a la somme de labsorption dans la zone et de la luminosit e
sortant de cette zone Ainsi les  equations de transfert sont r eduites a leur plus simple expression et
seul le calcul de la profondeur optique est n ecessaire
Nous allons donc aborder les processus dabsorption li es a chacun de ces deux types de rayonne
ment
  Ionisation de latome dhydrog	ene
On peut mod eliser de maniere simple latome dhydrogene par un systeme quantique a plusieurs






ou l energie du niveau
fondamental est       eV Pour n grand ils se resserrent jusquau continu des  etats de l electron
libre
Lors de collisions avec dautres atomes ou bien lors de labsorption dun photon un atome dans
son  etat fondamental peut se trouver excit e ou meme lib erer son  electron si l energie mise en jeu est
susante
Dans un premier temps nous allons nous int eresser uniquement au processus de photoionisation
Nous laisserons a la chimie a deux corps le soin de traiter les ionisations collisionnelles et n egligerons
tout a fait les processus dautoionisation
La section ecace dabsorption par latome dans son  etat fondamental pour un photon d energie
h
 




 Les calculs de m ecanique quantique montrent que cette section ecace
d ecrot en 










est la densit e num erique datomes dhydrogene dans leur  etat fondamental En eet celuici a une
 energie tellement inf erieure aux niveaux excit es que pour des temp eratures inf erieures a 

K on
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peut ais ement supposer que tous les atomes dhydrogene sont dans leur  etat fondamental Comme le
rayonnement de l etoile est luimeme tres vite att enu e audela de cette  energie seuil on va voir que
tout se passe presque comme si la section ecace  etait constante avec un spectre constitu e uniquement
de photons d energie 
Pour connatre le taux dionisation il faut int egrer le coecient dabsorption sur le spectre inci
dent Or la connaissance du spectre incident passe n ecessairement par une  equation de transfert du
rayonnement multigroupe ce qui est encore hors de propos pour le moment On est donc conduit a














est le facteur de dilution g eom etrique
L equation du rayonnement gere l energie totale volumique E contenue dans la gamme spectrale













































 qui vaut x
 
   pour une  etoile a  K Comme    a la surface














































du et on a suppos e que tous les atomes dhydrogene rencontr es sont dans















se calcule num eriquement pour donner y
i
   dans
notre exemple a T




































nHEc    nHEc
Le surplus d energie des photons absorb es est converti en  energie cin etique des  electrons On calcule




































Tout se passe donc comme si chaque ionisation conf erait au gaz d electron une  energie moyenne de
y
e




















Quarrivetil a un  electron qui se recombine sur un certain niveau dexcitation de lhydrogene+ En
se recombinant il  emet un photon dont l energie correspond a la di erence entre l energie du niveau




 soit le niveau darriv ee est le niveau fondamental auquel cas le photon  emis possede justement
assez d energie pour ioniser un nouvel atome dhydrogene Si ce dernier est dans les parages imm e
diats cest comme si rien ne s etait pass e pour un observateur qui ne consid ererait pas les atomes
individuellement
 soit le photon  emis ne possede pas susamment d energie et en fait latome se d esexcite jusquau
niveau fondamental en plusieurs fois et en  emettant plusieurs photons dont l energie ne sura pas a
r eioniser un atome dhydrogene dans son fondamental
 
Lapproximation on the spot consiste a supposer que les recombinaisons directes sur le niveau
fondamental vont donner naissance a un photon qui r eionise imm ediatement latome Cest donc
comme si elles navaient pas lieu et on ne prend en compte que les recombinaisons sur chacun des
autres niveaux de latome dhydrogene Cependant le rayonnement  emis a travers ces recombinaisons
s echappe et donne lieu a un terme de refroidissement voir paragraphe 
Dans la mesure ou lenvironnement physique ne joue pas de role dominant dans linteraction
dun  electron et dun proton on peut supposer que seuls des facteurs g eom etriques et cin ematiques
interviennent dans le calcul du taux de recombinaison partiel On peut alors eectuer le calcul dans
le cas ou les ions les  electrons les atomes neutres et le rayonnement quils  emettent sont en  equilibre
thermodynamique a la temp erature eective de rencontre entre les ions et les  electrons Dans ce cas
le taux de recombinaison est pr ecis ement  egal au taux dionisation calcul e pr ec edemment modulo
lionisation collisionnelle et ne d epend donc que de T et de nH

 densit e de la population datomes
dhydrogene qui serait a l equilibre thermodynamique avec les ions et les  electrons Cette derniere







fonction de la temp erature
Pour les atomes dhydrogene dans le deuxieme niveau excit e on trouve que le nombre de recom












La temp erature T est exprim ee en Kelvin et les densit es num eriques sont des nombres de particules




V est alors le nombre de recombinaisons eectives par seconde dans
une r egion de lespace interstellaire de volume V 
 Photochimie
Un systeme quantique comme la mol ecule H

est beaucoup plus riche que le simple atome dhydro
gene et la prise en compte dans ce modele physique de tous les niveaux dexcitation rotationnelle et
vibrationnelle est trop complexe pour etre men ee a bien dans un cadre monogroupe pour le transfert
de rayonnement La dissociation de la mol ecule seectue soit directement par une transition dun  etat
vers le continu dissoci e soit indirectement par une transition vers un  etat excit e instable dont l energie
est sup erieure a celle du continu Le calcul du taux de photodissociation doit donc etre eectu e dans
un cadre beaucoup plus pr ecis qui tient compte de la forme du spectre lumineux incident et des raies
qui font intervenir les transitions  evoqu ees
Il est encore impensable de pouvoir r ealiser ce calcul completement coupl e avec les  equations de
lhydrodynamique Cependant on peut r ealiser ces calculs dans un nuage hydrostatique illumin e par
un spectre donn e et rechercher une forme stationnaire pour le rayonnement On est alors a meme de
calculer les taux exacts de photodissociation correspondant a ce spectre dillumination
  on pourrait pourtant imaginer quil puisse ioniser des atomes deja dans un certain etat excite mais le traitement
des populations des dierents niveaux est ici trop complexe pour etre mene a bien couple a lhydrodynamique et a la
chimie
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Ce spectre est en g en eral choisi comme le champ moyen du milieu interstellaire calcul e par Draine
et les taux sont int egr es sur un domaine de longueur dondes qui sarrete au seuil dionisation de
lhydrogene Nous allons donc supposer que les photons de l etoile d energie inf erieure a  suivent un
spectre correspondant au champ interstellaire moyen dilu e ou plutot concentr e dun certain facteur







est lextinction due aux grains entre la source ici l etoile et le point consid er e
Pour dautres r eactions comme la photodissociation du dihydrogene le taux d epend aussi de la
colonnedensit e de certaines especes dont les raies dabsorption couvrent celles de la r eaction On v erie
alors que le taux peut s ecrire comme produit de plusieurs fonctions d ecrantage qui d ependent des
colonnedensit e mentionn ees Nous adoptons les fonctions d ecrantage calcul ees par Lee et al 
De la meme maniere que pour la partie du rayonnement ionisante pour lhydrogene on peut calculer
le facteur de dilution quil convient dappliquer au bord interne de la bote de simulation En eet
il sut de comparer l energie du champ interstellaire moyen de Draine a l energie de l etoile int egr ee































r est le rayon auquel on se place par rapport a l etoile et L
FUV

d esigne l energie rayonn ee par l etoile
dans la gamme de  eV a  eV ultraviolet lointain ou encore FUV Pour notre amas d etoile a la
temp erature de  K on a pris L
FUV

   L









est exprim e en nombre de noyaux dhydrogene par centimetre cube
 Les grains
Le terme dextinction des grains dans la photochimie n ecessite de connatre leur densit e depuis
l etoile jusquau point courant Dans une r egion proche de l etoile jusqua un rayon de lordre de 
 
pc ils sont chau es par le rayonnement ultraviolet et  evapor es Cependant il semble quobservation
nellement les r egions HII sont vides de grains et sieges de vents stellaires violents qui les ont peutetre
repouss es jusqua la p eriph erie de la r egion De plus les grains ne d egradent pas la lumiere ultraviolette
en photons infrarouge sans dommage Certains photons leur arrachent des atomes et progressivement
les grains se d esagregent
Faute de modele satisfaisant cependant nous conservons une fraction de masse des grains suppos ee
constante  egale a X
grains
  
 Naissance dune region HII
Lorsquune  etoile O nat son rayonnement ultraviolet ionise lhydrogene de son environnement
proche Si un atome ionis e ne se recombinait jamais la r egion ionis ee progresserait inexorablement
Cest donc la recombinaison qui limite lextension de cette zone qui porte de nom de son d ecouvreur 	
Stromgren
 NAISSANCE DUNE R

EGION HII 
Nous allons tenter dans cette partie de mod eliser l etablissement dune telle r egion dans un cadre
id ealis e ou la densit e est homogene et ou l etoile sallume instantan ement La r egion de Stromgren est
donc sph erique ce qui nous permet de fonctionner dans un cadre strictement monodimensionnel
  Sph	ere de Stromgren
La sphere de Stromgren trouve son  equilibre lorsque chacun des photons ionisant est confront e







fournit le volume V
S
dune r egion de Stromgren
completement ionis ee ou la densit e initiale de noyaux dhydrogene  etait n
H
 Si on suppose que celleci
a une g eom etrie sph erique on obtient pour le rayon R
S
de la sphere de Stromgren 	
R
S























Il reste a estimer la temp erature dans la r egion completement ionis ee On a montr e que lorsquun
photon  ejecte un  electron du noyau de lhydrogene il lui communique en  energie cin etique un surplus
de  eV par ionisation Cette  energie cin etique est ensuite thermalis ee r epartie entre les di erentes
composantes gazeuses du milieu interstellaire Si le gaz a  et e completement ionis e il a donc gagn e une
 energie de  eV par particule ce qui correspond a une temp erature de   

K   eVk
B
 Pour
cette temp erature pour une luminosit e ionisante de L












 on trouve un rayon de Stromgren de lordre de   pc
Nous avons  evoqu e plus haut une caract eristique des r egions HII a savoir quelles ont des bords
francs On peut estimer l etroitesse dun tel bord en y  evaluant le libre parcours moyen des photons 	
(    nH  n
H
   
 
pc
La compacit e de tels objets est donc de 
















































L equation dionisation fait apparatre deux temps caract eristiques le temps de recombinaison et












Lorsque le milieu est ionis e cest le temps de recombinaison qui est le plus long et qui d etermine
le temps de mise a l equilibre R eciproquement quand le milieu est neutre cest le temps de photo
ionisation qui d ecrit le temps de mise a l equilibre
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
Equilibre thermique






























ont  et e respectivement d enis en  et  L equilibre thermique est donc atteint dans le









On en tire des temp eratures de lordre de  K pour l etoile O de  K
 Classication des fronts dionisation
Consid erons un front dionisation que nous allons  etudier dans son r ef erentiel propre Il s epare
deux milieux lun neutre de densit e n
 
et de vitesse du son c
 









 Remarquons que les
densit es sont donn ees en nombre de noyaux dhydrogene par unit e de volume qui correspondent donc
a des masses volumiques
Dans les conditions du milieu interstellaire les temps de refroidissements sont susamment courts
pour que l equilibre thermique sinstalle tres rapidement Les ph enomenes hydrodynamiques se pro
duisent alors a une temp erature constante d etermin ee par l equilibre thermique 	 on va donc supposer
que chacun des deux milieux est un gaz parfait isotherme
De plus on se place dans le cas ou le libre parcours moyen des photons est susamment court
pour pouvoir consid erer que le front est inniment n


































































sont deux vitesses critiques entre lesquelles u
 































Dans les conditions du milieu interstellaire lorsque nait une  etoile O le gaz neutre qui lenvironne
est souvent dense et froid et la vitesse du son y est donc beaucoup plus faible que dans le milieu




 les vitesses critiques prennent les formes approch ees 	















Supposons a pr esent quon  eclaire un gaz dhydrogene neutre au repos avec un ux de photons
ionisant par atome dhydrogene F  Soit u  Fn
 

 Si u  u
R
 alors il existe une solution au probleme de linterface avec u
 
 u Cette condition
est toujours v eri ee si la densit e n
 
est susamment petite 	 on est en condition dite de gaz
rar e e on dit encore dans ce cas que le front est de type R
 Si u  u
D
 alors il existe encore une solution au probleme de linterface On dit alors que le front
est de type D en r ef erence au gaz dense
 Si u
D
 u  u
R
 alors linterface telle quelle est pr esent ee cidessus ne permet pas dacheminer
le ux ionisant 	 il se forme un choc entre le milieu neutre et le front ionisant qui comprime le
gaz neutre pour amener les conditions devant le front a etre de type D On parle dans ce cas de
conditions de type M


Etablissement de la sph	ere de Stromgren
Pour une luminosit e stellaire donn ee le ux ionisant est aussi grand que lon veut lorsquon se
rapproche de l etoile 	 les conditions d eclairement au bord dune  etoile sont toujours de type R Si
on suppose que l etoile sallume instantan ement une premiere phase va voir se propager un front
dionisation de type R
La luminosit e qui  eclaire le front est  eteinte par les recombinaisons dans le volume qui le s epare de
l etoile  emettrice 	 au fur et a mesure que le front progresse vers la sphere de Stromgren la luminosit e
qui le propage satt enue On va donc voir sa vitesse de propagation ralentir jusquau moment ou les
conditions d eclairement atteignent la valeur Rcritique Un choc se forme a ce moment qui comprime
le gaz et le front se propage derriere le choc dans des conditions de type D Cette deuxieme phase de
lexpansion se termine par laaiblissement du choc qui meurt en une onde acoustique pour laisser
place a la sphere de Stromgren en  equilibre de pression avec le milieu ext erieur
Nous allons a pr esent  etudier ces deux phases plus quantitativement an detre en mesure a la
fois de confronter les r esultats des simulations et dexplorer plus facilement les parametres en jeu
Phase R
Durant toute cette premiere phase on peut donc supposer que lespace est s epar e en deux r egions
lune ionis ee lautre neutre par une interface sph erique inniment ne de rayon R
I

Le milieu neutre est initialement homogene de densit e n

 et au repos Il ne sera jamais perturb e
durant toute cette phase
Pour etre en mesure de traiter les calculs on  emet lhypothese que le milieu ionis e est de densit e
homogene n

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ou R
S
est le rayon de la sphere de Stromgren a la densit e n

 En eet a l equilibre dionisation
la luminosit e au rayon R
I
est att enu ee du rapport du volume quil encercle au volume de la sphere de
Stromgren correspondant a la densit e n























































en fonction de R
I
 et de construire par int egration l evolution temporelle des variables en se donnant
un R
I
initial quon peut prendre comme le rayon de l etoile par exemple
Une expression approch ee peut etre trouv ee en consid erant que la progression du front est si
rapide que lhydrodynamique na pas le temps de r eagir 	 n
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 cestadire le temps pour que l etoile ait d ebit e autant de photons quil y a de noyaux


































A ce moment le rayon de Stromgren est donc d eja bien  etabli et le temps  ecoul e depuis lallumage
























Au moment ou le choc apparat une onde de rar efaction se forme qui rebondit dans la cavit e
ionis ee Comme la vitesse du son dans cette cavit e est  elev ee on va supposer que la densit e sy




avec leur signication pr ec edente













    (II)
R RC I
Bien que le raisonnement soit moins valable pour la r egion I quen II on suppose que la densit e et
la vitesse n
 
y est uniforme Cela nest pas trop faux dans la mesure ou lextension spatiale de cette
r egion est assez restreinte





































































































approximation doit donc etre trouv ee pour clore le systeme
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Or a pr esent les temps d evolution sont beaucoup plus longs que  qui repr esente le temps d equi
librage de lionisation dans la zone  On peut donc supposer que cette zone est constamment a
l equilibre dionisation global  et n








































































qui sintegre en posant pour origine des temps le d ebut de la phase D ou x   	


















pour retrouver le r esultat sous la meme forme que Spitzer 




d ecrot donc petit a petit a mesure que le choc et le front
s etendent jusqua ce que le choc meure l equilibre de pression  etant atteint Cet  equilibre de pression
entre le gaz ionis e a la densit e n

et le gaz neutre a la densit e n






































 et avec une vitesse du son c
 
   kms on obtient
un temps de  millions dann ees






































On peut encore calculer les conditions dillumination du front et remarquer quelles deviennent de
plus en plus faiblement Dcritiques
 Simulation en milieu homog	ene





La chimie est donc r eduite a deux r eactions 	
















avec une section ecace de photoionisation




et l energie lib er ee  eV par  electron
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610   ans
Fig   Modele de r egion HII initialement homogene
Pour se rapprocher des conditions d eclairement de la n ebuleuse M on adopte une  etoile de type




s a  pc soit un d ebit de photons ionisant
de L

   













 tout dabord un front de type R  etablit la sphere de Stromgren des photons dans le gaz a la
densit e initiale
 puis lorsque la vitesse de propagation atteint la vitesse Rcritique un choc nait
 une onde de rar efaction se propage en retour et rebondit du centre de la sphere au front dio
nisation jusqua ce que la densit e a lint erieur de la sphere soit homogene Cette phase est tres
consommatrice de temps de calcul bien quelle ne dure que peu de temps physique
 le prol semble avoir atteint un  etat quasistationnaire et le choc va samenuisant voir gure

 la sphere de Stromgren hydrostatique nest pas atteinte car le programme stagne lorsque le choc
est trop faible 	 curieusement la grille adaptative ne semble pas toujours stable lorsquil sagit
dabandonner des caract eristiques a r esoudre
La progression du front dionisation dans les phases R et D est  etonnamment proche des r esultats
analytiques que nous venons de d egager dans les paragraphes  et  Les positions sont valides
a & pres et les tendances exactes Cependant les approximations faites ne paraissent pas toutes
justi ees par le calcul # Par exemple les vitesses du choc et du front ne paraissent pas  equivalentes et
la zone I s etend
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 Simulation en milieu inhomog	ene
La densit e dans la r egion HII de M est bien moindre 	 elle est inf erieure a la centaine de particules
par centimetre carr e Linterpr etation de Hester et al  dune structure de limage en terme de





 Le ot dablation au bord du nuage va donc s ecouler plus ou moins librement dans
le milieu d eja ionis e mais a pression bien plus faible
On essaie de rendre compte dun tel ot dablation en mod elisant les conditions dans la n ebuleuse




 bord ee par une couronne a la







Lorsque le front dionisation R qui propage la sphere de Stromgren vient l echer le pied du nuage
le front est ralenti et passe rapidement a sa valeur critique Un choc est envoy e dans le nuage et un
ot dablation sinstalle Le ot rencontre tout de meme le milieu int erieur et ni par produire un
choc convergent vers le centre de la r egion
La le programme cale
Mais on peut tout de meme observer le ot pendant une p eriode s etalant de t a t
ans voir gure 
Fig   Simulation dune r egion HII bord ee par un nuage mol eculaire
 Mod	ele de 
ot evaporatif
Pour saranchir du choc dans le milieu environnant on peut supposer que le ot s ecoule dans un
milieu a pression constante donn ee comme condition au bord interne de la simulation







 On adopte comme pression au bord interne la pression d equilibre dans le
nuage initial Le suivi est alors beaucoup plus facile pour le programme et on est en mesure de suivre
le ot sur une p eriode plus longue de  ans
 FRONTS MIXTES DE PHOTOIONISATION ET DE PHOTODISSOCIATION 
Cependant des problemes surviennent lorsque la matiere  eject ee converge vers le centre de la
r egion Le modele de gaz parfait  etait ici exceptionnellement x e a     car le run a    ne
convergeait pas
Fig   Modele de ot  evaporatif avec un bord interne libre
 Fronts mixtes de photoionisation et de photodissociation
  Chimie simpliee
On ajoute au modele pr ec edent lionisation de H avec une section ecace  fois plus grande
que celle de lhydrogene mais pas de correction visavis du seuil dionisation et sa recombinaison
dissociative ainsi que sa photodissociation trait ee avec le seul  ecran des grains Le facteur  est
progressivement port e jusqua  avec le meme temps caract eristique de mont ee que la luminosit e
ultraviolette 	  ans On r ealise ainsi un prototype de r egion HII suivie par une r egion de photo
dissociation
Ici la g eom etrie est encore celle du ot libre mais la couronne est tres ne et s etend seulement
de  pc a  pc voir gure 
 Chimie 	a  esp	eces
On r ealise enn une simulation avec toute la chimie et la photochimie a  especes avec les
refroidissements mol eculaires et atomiques correspondant La photodissociation est trait ee avec les
 ecrans des grains de CO et de H

calcul es par Maryvonne G erin
Cependant lauto ecran de H

conduit a une r esolution beaucoup trop forte La r esolution est
sup erieure a une dynamique dun milliard meme sur une couronne aussi ne que  pc On ne peut
r eduire plus la bote de simulation sinon le choc la traverse avant que les fronts ne soient r eellement
bien  etablis Nous avons donc du recourir a une augmentation articielle de la taille des fronts en
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Fig   Front mixte dionisation et de photodissociation

















diminuant dun facteur  tous les taux collisionnels chimie refroidissements et viscosit e Alors
le probleme num erique redevient relativement traitable mais la d elit e physique nest plus garantie
Dans cette conguration les fronts de choc dionisation et de dissociation sont presque confondus
les uns avec les autres gure  Malgr e tout les temps dint egration atteints sont encore trop courts
pour les pr edictions observationnelles par rapport aux fronts stationnaires et rien ne peut etre conclu
quant aux caracteres dynamiques susceptibles de jouer en leur d efaveur
 Linstabilite RayleighTaylor
Le critere d etablissement de linstabilit e RayleighTaylor fait intervenir les signes relatifs des
gradients de pression et de densit e Sils ont meme signe le front est stable mais sils sont de signe
oppos e linstabilit e se d eclenche On sattend a ce que le critere soit rempli des quun uide lourd
acc elere un uide l eger cest dailleurs ce qui se produit dans les exp eriences dablation par laser ou
lon observe le d eveloppement de structures tres semblables aux piliers
Nous avons tent e des sc enarios plansparalleles sph eriques en couronne des modeles avec un
temps d etablissement de la luminosit e ionisante avec du vent stellaire des modeles champagne alla
 FRONTS MIXTES DE PHOTOIONISATION ET DE PHOTODISSOCIATION 
Fig   Front mixte dionisation et de photodissociation
 suivi du choc refroidit Modele photo
chimique complet
 mais les taux chimiques sont divis es par 	
TenorioTagle  Et cependant aucun dentre eux na  et e en mesure de reproduire ce critere Seul
le dernier modele qui comporte le refroidissement mol eculaire du gaz et donc la dissociation H

ore
un semblant despoir voir gure  mais sur une zone si t enue et avec linconnue de lartice de
r esolution utilis e Donc a priori il ny a pas dinstabilit e dablation dans les nuages mol eculaires des
r egions HII ionis ees
Et pourtant les piliers ressemblent a sy m eprendre a des lets deau glissant dans lhuile Et si le
champ de gravit e de lamas NGC susait a produire la bonne acc el eration+ Les observateurs nous
disent quavec un champ uniforme les vitesses observ ees ne sont pas du tout conformes a lhypothese
dun RayleighTaylor si simple Mais le champ de gravit e est bien complexe dans ces r egions et la
valeur du champ estim ee grossierement donne cependant un bon ordre de grandeur de temps pour
la croissance des piliers En eet le choc s evaporant dans le nuage laisse sur son sillage un d epot
dentropie toujours d ecroissant et le champ de gravit e de lamas stellaire produit bien une acc el eration
dans le sens oppos e
R ecemment Hunter et al  ont trouv e une instabilit e pour les interfaces autogravitantes
qui se d eclenche meme en labsence de champ moyen Cependant elle ne privil egie aucune longueur
donde et les r esultats des premieres simulations hydrodynamiques de cette instabilit e par Hueckstaedt
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Fig   En trait continu
 la densit e de masse exprim ee en unit es de masse atomique
 en trait
discontinu
 la pression Derriere le choc
 le refroidissement H

lutte contre le chauage par photo
ionisation  y auraitil une instabilit e Ou bien le facteur 	 diminue lampleur du chauage par
ionisation
et Hunter  sont peu comparables aux structures observ es dans M
Williams  propose une interpr etation int eressante Il  etudie leet des recombinaisons sur la
relation de dispersion des modes de linstabilit e des fronts dionisation Il montre alors que les grandes
longueurs dondes peuvent devenir instables mais les temps de croissance semblent plutot longs en
comparaison de lage de lamas Cependant ses simulations bidimensionnelles sont tres prometteuses
en termes morphologiques et les rapports daspect des doigts quil d eveloppe sont tout a fait semblable
aux structures des piliers de laigle De plus les structures a petite  echelle qui se d eveloppent semblent
aussi correspondre a des caract eristiques observ ees sur les bords de r egions HII comme la c elebre tete
de Cheval
 Conclusions
Pour la premiere fois nous avons  et e en mesure de suivre un front dionisation depuis ses premiers
instants rar e es jusqua la naissance du choc qui pr ecomprime le gaz et enn sa propagation en r egime
dense jusqua la mort du choc
Cependant malgr e nos eorts cette prouesse na pu mettre en  evidence le critere d eclenchant
linstabilit e RayleighTaylor Il semble que la gravit e ou le multidimensionnel soient des ingr edients
n ecessaires pour expliquer les structures de la n ebuleuse M
Ensuite la mod elisation des fronts mixtes de photodissociation et de photoionisation sest heurt e
a un  ecueil de r esolution du a lauto ecrantage de H

 Nous navons donc pas encore r eussi a reproduire
des temps signicatifs visavis des observations et des modeles stationnaires Cependant de nombreux
jalons techniques ont  et e pos es qui ont permis de cibler le probleme
Les perspectives de pr ediction des observations de uorescence le long des ots  evaporatifs et la
	 CONCLUSIONS 
d etermination de leur age grace au positionnement relatif des fronts dionisation et de dissociation
devraient donc etre a notre port ee sous peu
Enn signalons que des tests multidimensionnels sont en cours au sein de l equipe 	 ils visent a
mettre en parallele des exp erience dablation par laser avec ces instabilit es du milieu interstellaire
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Les sc enarios actuels de formation stellaire distinguent plusieurs  etapes successives bien d ecoupl ees
La fragmentation du milieu interstellaire produit au dernier  etage de sa hi erarchie des c'urs denses
gravitationnellement li es Ces nuages sont maintenus en  equilibre par le jeu des pressions thermiques
magn etiques et turbulentes Le changement des conditions ext erieures ou bien le rayonnement progres
sif de ces  energies par pertes radiatives diusion ambipolaire ou bien dissipation de la turbulence
conduit a linstabilit e gravitationnelle de ces morceaux de nuage qui seondrent sur euxmemes
La premiere phase de leondrement est isotherme car les pertes radiatives  evacuent tres eca
cement l energie de compression du gaz Elle conduit a la formation dun prol de densit e tres piqu e
au centre caract eristique de leondrement isotherme Lorsque la profondeur optique du nuage est
susamment  elev ee leondrement ralentit et un c'ur adiabatique se forme bord e par un choc dac
cr etion Conjointement a la naissance de ce premier objet protostellaire se forment une structure de
disque et un jet qui  evacue le trop plein de moment angulaire du nuage
A lint erieur du c'ur ou leondrement continue mais de maniere adiabatique la temp erature
augmente et nit par atteindre la valeur critique de dissociation collisionnelle de lhydrogene Cette
r eaction tres endothermique constitue une nouvelle voie d evacuation pour l energie de compression
gravitationnelle et on assiste a un deuxieme eondrement isotherme jusqua l epuisement complet du
r eservoir dhydrogene ou un deuxieme c'ur adiabatique se forme On distingue ensuite plusieurs s e
quences deondrement qui correspondent aux ionisations collisionnelles de lhydrogene et de lh elium
Pendant que la temp erature centrale monte la matiere de lenveloppe et du disque continue a
saccr eter sur ce c'ur en eondrement La luminosit e de l etoile correspond alors essentiellement a
l energie accr et ee sur le c'ur Lorsque & de la matiere est ainsi accumul ee l etoile entre dans la phase
de pr es equence principale au cours de laquelle son rayonnement  evacue l energie de contraction de
maniere quasistatique Son  evolution se fait alors a masse presque constante sur un temps de lordre
du temps de contraction de KelvinHelmholtz Enn la temp erature centrale est susamment  elev ee
pour que sallument les r eactions nucl eaires qui contrebalancent la contraction gravitationnelle et
l etoile  evolue de maniere hydrostatique sur des  echelles de temps de brulage du carburant nucl eaire
Dans la pratique les modeles sph eriques sont capables de rendre compte dun bon nombre des
caract eristiques  enum er ees cidessus car ils permettent de mettre en 'uvre le transfert de rayonnement
et la thermochimie coupl ee a lhydrodynamique Les modeles tridimensionnels actuels sont capables
de rendre compte de la fragmentation des nuages interstellaires ou bien dans une certaine mesure
d ecrivent la structure disquejet de maniere coh erente mais les concessions sur la microphysique du
gaz sont encore tres rudes Cest pourquoi les modeles sph eriques sont encore pr ef erables sil sagit
d etablir un lien entre le nuage et l etoile meme si lon doit alors saranchir de la turbulence du
 CHAPITRE  EFFONDREMENT SPH

ERIQUE
champ magn etique et des ph enomenes d ejection et de rotation
Nous nous proposons de confronter leondrement purement sph erique aux observations actuelles
qui sont de plus en plus contraignantes Nous souhaitons aussi montrer quil est techniquement possible
de faire un modele num erique physiquement coh erent qui d ecrive la formation dune  etoile a partir
dun nuage prog eniteur
Apres avoir situ e l etat actuel des modeles sph eriques nous confronterons les modeles isothermes
aux observations puis examinerons un modele ou le transfert d energie est trait e avec soin
 Br	eve revue des mod	eles spheriques
Je vais me limiter ici a rappeler quelques jalons de l etude de leondrement sph erique sans aborder
les questions dinstabilit e au cours de cet eondrement qui sont souvent associ ees a la fragmentation
tridimensionnelle du gaz
Larson  est le premier a avoir simul e num eriquement leondrement dune masse de gaz
sph erique initialement homogene Il montre que leondrement de lenveloppe se produit de maniere
isotherme et sapproche dune solution autosimilaire juste avant la formation du premier c'ur adia
batique Il d ecrit aussi le deuxieme eondrement isotherme avec la formation du deuxieme c'ur
adiabatique
Shu  examine leondrement dune sphere singuliere isotherme et trouve une solution auto
similaire qui d ecrit l evolution isotherme de lenveloppe apres la formation du c'ur adiabatique
Blottiau et al  trouvent des solutions analytiques autosimilaires pour leondrement dune
sphere homogene dun gaz polytropique qui conrment la solution trouv ee par Larson 
Foster et Chevalier  reprennent leondrement isotherme en partant dune masse de gaz
initialement a l equilibre hydrostatique et approuvent a nouveau la solution autosimilaire de Larson

Masunaga et al  et  introduisent le transfert de rayonnement multilongueur donde avec
calcul coh erent du facteur dEddington ce qui repr esente une am elioration consid erable par rapport a
lapproximation de la diusion qui  etait faite jusqualors Ils reproduisent les distributions spectrales
d energie observ ees pour cat egoriser les premieres  etapes de la formation stellaire
Cependant des  etudes paralleles sattachent a rendre compte de la structure des nuages hydrosta
tiques observ es avec le plus grand luxe de d etails de Jong et al  Boland et de Jong  Chieze
et Pineau des Forets  Nejad et Wagenblast 
Lun de nos objectifs est de ramener l etude dynamique au meme degr e de ranement que l etude
statique pour avoir une vision coh erente de leondrement sph erique dun c'ur dense hydrostatique
vers une  etoile
 Protocole deondrement
L etude des condensations pr estellaires et des enveloppes protostellaires ore une occasion unique
de contraindre les di erents modeles deondrement La proto etoile de classe  IRAM  
relativement isol ee dans le nuage mol eculaire du Taureau est tout a fait appropri ee pour une telle
comparaison Le jet naissant qui lui est associ e permet destimer lage de cette proto etoile a t 
 

ans Andr e Motte et Bacmann  Une  etude r ecente de raies mol eculaires d egage des
contraintes cin ematiques tres pr ecises Belloche et al 
Les di erents modeles deondrement ne se distinguent pas seulement par la qualit e physique




que la formation dune  etoile isol ee serait mieux rendue par des conditions initiales de type hydrosta
tique Nous provoquons leondrement en augmentant la pression ext erieure de maniere quasistatique
Lorsque la pression critique est atteinte leondrement se produit sur un temps de lordre du temps
de chute libre jusqua la naissance de lobjet protostellaire Un saut du rapport masserayon au centre
caract erise cette date particuliere qui d enit lorigine t   des temps
Ce protocole simple nous permet de ne consid erer que deux parametres libres qui sont la masse
totale du nuage M
T
et la temp erature du milieu ext erieur ou bien encore c
s
 la vitesse du son dans ce
milieu En fait le temps daugmentation de la pression et la pression initiale peuvent etre choisis a
volont e 	 nous pourrions donc explorer facilement un r egime deondrement beaucoup plus dynamique
En loccurrence le temps daugmentation de la pression est x e a un milliard dann ee ce qui garantit
que l equilibre hydrostatique est bien v eri e lorsque les conditions ext erieures sont souscritiques cela
correspond a plus dun millier de temps de travers ee du systeme
 Mod	eles isothermes
Les  equations de leondrement dun polytrope isotherme peuvent etre  ecrites sous une forme
adimensionn ee voir par exemple Foster et Chevalier  ou bien Blottiau et al  Chaque
quantit e physique possede son homologue adimensionn e 	
 vitesse u
 v 








































est la densit e centrale a linstant initial c
s
est la vitesse du son dans le polytrope isotherme et
G est la constante universelle de gravitation
Le calcul dun eondrement donn e suivant le protocole d ecrit cidessus fournit l evolution des quan
tit es adimensionn ees v  et D  Ensuite on peut d eduire les valeurs des quantit es physiques





















































   est la masse normalis ee de la sphere critique de BonnorEbert
Par exemple la gure  montre le r esultat du calcul deondrement suivant notre protocole stan
dard Ici la m ethode num erique employ ee est un sch ema lagrangien sur un maillage logarithmiquement
espac e en masse de  zones























 v trait plein
 et m pointill e sont respectivement le
rayon
 la densit e
 la vitesse et la masse comprise dans un rayon 
 tous normalis es suivant Foster et
Chevalier 	 A comparer avec la gure 	 de FC 	
Or leondrement isotherme produit une singularit e math ematique au centre que ce code nest
pas capable de traverser A mesure que la densit e centrale augmente le rayon de la zone centrale
samenuise et le pas de temps dint egration diminue On d ecrit ainsi asymptotiquement l evolution
vers la singularit e centrale Le maillage lagrangien nest donc pas capable de suivre l evolution du gaz
audela du temps t  
N eanmoins on peut facilement saranchir de la premiere zone en mode maillage glissant pour
pouvoir observer ce qui se produit dans les zones externes 	 a partir de t   les vitesses deondrement
du gaz au centre sont supersoniques on peut donc supposer que ce qui se passe a lint erieur de la
zone centrale ninuence pas le reste du ot Il sut de laisser xe la deuxieme interface cependant
que le reste des mailles glisse pour rester logarithmique Linterface externe reste lagrangienne On
constate que dans cette version du code les vitesses deondrement avant t   sont l egerement plus
faibles de  & environ que celles donn ees par le calcul lagrangien Cela donne une id ee de la validit e
quon peut accorder au calcul num erique et plus exactement des erreurs sp eciques de ladvection
in evitables des que le sch ema nest plus lagrangien Cependant la gure  qui montre l evolution








Fig   Taux daccr etion -m  

Dv pour     trait plein
    pointill e et    tirets








Fig   Comparaison des di erents protocoles deondrement pour une densit e centrale correspon
dant a D  


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  Comparaison 	a Foster et Chevalier  
6
10  ans9
10  ans F&C
Fig   Comparaison des di erents protocoles deondrement visavis de la fraction de masse
supersonique Le protocole de FC est en trait plein
 en pointill es et en tirets sont repr esent es les





ann ees Le trait vertical est en fait m dont on v erie ainsi quil
constitue un bon indicateur du temps   
Nous avons compar e les r esultats a un contraste de densit e donn e pour des temps daugmentation
de la pression dun million dann ees et de un milliard dann ees avec le protocole de Foster et Chevalier
 sur la gure  On constate que leurs conditions initiales donnent une  evolution tres proche
dun temps dun million dann ees qui correspond a quelques temps de travers ee Ces conditions initiales
sont donc l egerement plus dynamiques que celles de nos simulations standard qui sont faites avec un
temps d evolution dun milliard dann ees
Foster et Chevalier signalent que la fraction de masse anim ee de mouvements deondrement
supersoniques  evalu ee au moment    est de & ce qui repr esentait une di erence importante avec
les autres modeles a l epoque La gure  pr esente l evolution au cours du temps de la fraction de
masse supersonique On constate de nettes di erences suivant les di erents protocoles deondrement
ce qui d enote la sensibilit e de cet indicateur aux conditions initiales En eet on sattend a ce que les
vitesses dans lenveloppe gardent le plus tardivement trace des conditions initiales Or cest dans cette
r egion que se trouve le point sonique qui d etermine la masse du ot  evoluant a vitesse supersonique
A titre de comparaison les fractions de masse supersonique a    sont de & pour le modele a un
milliard dann ees et & pour le modele a un million dann ees Au passage cet indicateur constitue
donc un excellent test pour les codes et il est heureux que nous retrouvions la valeur de & publi ee




 Comparaison des dierentes conditions initiales
Les simulations isothermes que lon trouve dans la litt erature se distinguent entre elles par leurs
conditions initiales On trouve des spheres homogenes Blottiau et al  Larson  des spheres
singulieres isothermes Shu  ou bien encore des spheres en  equilibre hydrostatique stable Foster
et Chevalier  Nous allons comparer notre protocole qui correspond aux conditions initiales









Fig   Comparaison des conditions initiales homogenes et hydrostatiques
 pour une densit e centrale
correspondant a D  


La gure  montre a un contraste de densit e donn e ce que donne l evolution isotherme a partir
de deux spheres lune homogene et lautre hydrostatique Toutes deux sont choisies a la marge de
la stabilit e et on a adopt e la normalisation utilis ee plus haut pour les spheres de BonnorEbert Les
vitesses au bord sont l egerement plus importantes dans le cas homogene car aucun gradient de pression
ne soutient lenveloppe au d epart Cependant les  evolutions dans le c'ur sont tout a fait semblables
ce qui sexplique par le fait que le prol hydrostatique possede pr ecis ement un c'ur homogene
Les prols daccr etion pendant leondrement sont tout a fait semblables mais la masse superso
nique est plus importante dans le cas homogene On retrouve donc la sensibilit e de ce dernier indicateur
aux conditions initiales
Spheres singulieres
Le modele standard a longtemps consist e a prendre pour conditions initiales la sphere singuliere
dun polytrope isotherme Avec notre d enition du temps origine cela nous place dembl ee au temps
   avec une vitesse deondrement nulle en tout point Ensuite une onde se propage a la vitesse
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du son vers lext erieur et voit sa vitesse devenir supersonique Cette onde produit un coude dans le
prol de densit e qui passe dune loi de puissance en r
  
au centre a r
 
a lext erieur
Cette onde subsiste dans tous les autres modeles lorsquon se place apres la formation de la sin
gularit e centrale Cependant les vitesses deondrement sont tres di erentes car dans ce modele les
vitesses sont pour ainsi dire nulles en dehors du rayon de londe et augmentent tres vite a lint erieur
pour atteindre des vitesses de chute libre consid erables voir la gure 
 Comparaison 	a IRAM   
Fig   Confrontation aux observations de modeles isothermes partant de spheres initialement hy
drostatiques ou bien singulieres Les contraintes observationnelles ont  et e d eriv ees par Arnaud Belloche
et Philippe Andr e
Pour avoir des valeurs physiques a comparer aux observations il nous reste a faire le choix des
deux parametres qui caract erisent encore leondrement Pour les simulations qui suivent nous prenons
M
T
   M

Motte et Andr e  et une temp erature de  K Belloche et al  Remarquons
que malgr e les incertitudes portant sur ces deux parametres leur valeur inuence tres peu les prols
obtenus dans le cadre dun meme modele isotherme comme le montrent les  equations 
La gure  confronte les r esultats des modeles pris a des temps di erents avec les contraintes
observationnelles x ees par Belloche et al  On constate que le modele de la sphere singuliere
isotherme nest pas capable de rendre compte du champ de vitesse  etendu dans lenveloppe Lef
fondrement dune sphere critique de BonnorEbert donne un meilleur accord mais les vitesses sont
globalement trop rapides et par exemple la fraction de masse supersonique a t   est de & alors
que les observations imposent une limite sup erieure de & Notons que Foster et Chevalier trouvent
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& et que nous mesurons & pour un temps daugmentation de la pression dun million dann ees
 Le paradoxe du support turbulent
Une id ee naturelle pour diminuer les vitesses deondrement consiste a adopter un support de
pression suppl ementaire qui retient le gaz Par exemple on peut imaginer quil existe des mouvements
turbulents dont l energie cin etique dagitation se rajoute a l energie thermique du gaz
Si on suppose de plus que la pression turbulente est du meme ordre de grandeur que la pression
thermique nous avons une formulation simple des  equations qui r egissent ce nouvel eondrement
isotherme 	 il sut de multiplier par  le gradient de pression dans l equation dEuler On pourrait
penser que le gaz sera donc mieux pr emuni contre leondrement mais cest sans compter sur les
r earrangements gravitationnels
On saper
coit en eet que si D  et v  sont solution de leondrement isotherme sans
support turbulent pour des conditions initiales donn ees alors D






sont solution des  equations de leondrement isotherme avec un support turbulent  egal a la pression
thermique Nous avons donc un moyen simple de trouver les solutions de ce nouveau probleme a partir
des anciennes Par exemple pour avoir la nouvelle vitesse il faut aller chercher lancienne vitesse a
un rayon moiti e et la diviser par
p

Or on constate au vu de la gure  que le prol des vitesses deondrement dans lenveloppe est
d ecroissant en fonction du rayon Ainsi la vitesse a un rayon moiti e est sup erieure a la vitesse a ce
rayon Il se trouve que globalement leet net sur la vitesse maximale dans lenveloppe est un gain #
Ainsi augmenter le support de pression conduit a un accroissement des vitesses deondrement dans
lenveloppe
Avec notre protocole leondrement a lieu pour une pression ext erieure plus forte pour laquelle
le prol est beaucoup plus piqu e La masse est plus rassembl ee au centre du nuage ce qui le conduit
a seondrer dans lenveloppe avec une vitesse plus proche de la chute libre
Il parat donc naturel de penser quau contraire une  evacuation plus ecace de l energie assouplira
le prol deondrement dans lenveloppe et renforcera la chute libre au centre Cest ce que nous allons
constater en sophistiquant le modele pour y inclure un transfert de l energie plus r ealiste
 Mod	eles avec transfert denergie et chimie
Des que lon veut aller plus loin que le modele isotherme il faut traiter les voies d emission et d eva
cuation de l energie d egag ee par la compression du gaz Pour atteindre cet objectif trois ingr edients
majeurs se doivent detre particulierement soign es 	
 la chimie qui gere les abondances des principaux  el ements  emetteurs de rayonnement
 les grains qui constituent le m ediateur de l energie  echang ee entre le gaz et le rayonnement
 le transfert du rayonnement sur les grains qui d ecrit comment le rayonnement se propage dans
le nuage en eondrement pour sen  echapper
  Chimie
La particularit e du r eseau chimique employ e dans le contexte de la formation stellaire est quil doit
tenir compte de ladsorption de certaines mol ecules sur les grains Nous avons retenu deux processus
daccr etion et de d esorption sur les grains qui nous semblent donner des r esultats coh erents Ce
modele est tres similaire a celui adopt e par Nejad et Wagenblast  dans ce meme contexte de la
mod elisation de nuages froids
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A priori il est important de connatre labondance de CO avec le maximum de conance possible
car il sagit du principal agent refroidissant a ces densit es Ensuite la mise en place de ce modele
permettra dincorporer plus facilement les interactions de CS ou NH

avec les grains lorsque les
capacit es informatiques seront susamment puissantes pour supporter le r eseau chimique bien plus
dense quil convient demployer pour d ecrire les especes soufr ees et azot ees
A posteriori nous constatons que le modele na aucune inuence sur la dynamique du systeme car
le refroidissement dans les raies ne domine que dans lenveloppe ou les mol ecules sont peu d epl et ees
Cependant lors de la mod elisation des observations un prol de d epl etion de CS similaire a celui
calcul e pour CO semble n ecessaire pour rendre compte des prols de raies observ es
Accretion des molecules sur les grains
Lorsquune mol ecule se colle sur un grain avec la probabilit e de collage d eja vue elle va facilement
former des liaisons satur ees avec les atomes disponibles sur le grain En fait toutes les r eactions de
formation mol eculaire sont favoris ees sur les grains car l energie de liaison d egag ee peut etre  evacu ee
arbitrairement en  energie thermique du grain sans n ecessiter lintervention dun troisieme corps





 On mod elise ces especes adsorb ees sur les grains par des especes suppl ementaires
auxquelles on aecte le signe


Ainsi laccr etion sur les grains de la mol ecule CO par exemple peut se mod eliser par ladjonction
au r eseau dune r eaction chimique CO  grains  CO













sont la densit e num erique et la section surfacique des grains moyenn ees sur leur
















tout comme Nejad et Wagenblast 







Desorption des molecules par les rayons cosmiques
Deux ph enomenes principaux dus aux rayons cosmiques sont responsables de la d esorption des
mol ecules sur les grains Le m ecanisme est globalement le meme dans les deux cas 	 un rayon cosmique
frappe le grain et le chaue audessus dune temp erature seuil qui conduit a lexplosion chimique des
mol ecules accroch ees sur le grain La seule di erence r eside dans la g eom etrie du point de chauage 	
soit on peut consid erer que le grain est chau e globalement soit on peut consid erer que seule une tache
sur le grain est chau ee Dans les deux cas le taux est di erent mais il est plus facile a mod eliser
dans le cas local L eger et al  
Dans ce dernier cas donc le taux de la r eaction CO









ou  est le ux de mol ecules d etach ees par les rayons cosmiques  evalu e a  cm

s par L eger et






est la fraction en nombre des mol ecules accr et ees sur les
grains  evalu ee par les memes auteurs
 Transfert du rayonnement
La fa
con dont est trait e le transfert de rayonnement est cruciale pour d ecrire correctement la
transition de lenveloppe isotherme vers le c'ur adiabatique Nous avons r ealis e lhypothese que le
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transfert du rayonnement dans les raies  etait ind ependant du continu rayonn e par les grains ce qui
nous a permis dincorporer beaucoup plus facilement les deux types de transfert
Rayonnement du continu
Les  equations du transfert du rayonnement peuvent etre  ecrites dans le r ef erentiel comobile du
gaz pour donner Mihalas   equations  et   en sph erique 	
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c est la vitesse de la lumiere E F  et P sont respectivement l energie totale du rayonnement son










distributions en fr equence de Planck a la temp erature T du gaz de l energie et du ux
Ces  equations r egissent les valeurs totales des premiers moments de l energie Elles n ecessitent en
fait une mod elisation pour les distributions en fr equence du champ de rayonnement Dans le cas du
transfert dans les raies cette mod elisation est irr ealisable a moins de g erer le transfert dans un nombre
susant de canaux d energie Dans le cas du rayonnement du continu par contre nous supposons que
les distributions de rayonnement ne sont pas trop  eloign ees de distributions de Planck dilu ees de
temp erature T
g
temp erature des grains Tous les  sont donc des opacit es moyennes de Planck
prises a la temp erature des grains Le modele dopacit es choisi est celui dAdams et Shu 
Enn ces  equations n ecessitent encore ladjonction dune relation de fermeture pour avoir P en
fonction de E et F  Nous adoptons une fermeture de type Eddington cestadire que la pression
radiative est proportionnelle a l energie volumique du rayonnement Le facteur dEddington est choisi
pour maximiser lentropie du rayonnement connaissant son  energie moyenne et son ux Dubroca et








 ou f 
F
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Transfert dans les raies
Le traitement ind ependant des transferts dans les raies et dans le continu nous permet de conserver
le formalisme des probabilit es d echappement que nous avions adopt e jusqua pr esent
Dans le cas des raies mol eculaires qui sont dominantes dans ce contexte nous avons ajout e un terme
qui tient compte de la distance au bord dans lexpression de la pseudoprofondeur optique voir chocs
Cependant les raies de H

sont encore suppos ees optiquement minces ce qui rend le refroidissement
au niveau du choc daccr etion sujet a caution Un traitement plus rigoureux des raies de H

peut etre
trouv e dans Audit et al  dans le contexte de la formation des  etoiles primordiales ou les grains
sont absents cependant
Pour les raies atomiques dont le refroidissement est aussi suppos e optiquement mince nous v eri
ons a posteriori que leur magnitude nest jamais signicative par rapport aux autres refroidissements
sauf encore une fois au niveau du choc
Enn en toute rigueur les probabilit es d echappement devraient etre modul ees par la probabilit e
pour chaque raie quun photon qui s echappe soit en fait absorb e par un grain Hollenbach et Mac Kee
 font une  etude rigoureuse de ces probabilit es mais supposent que tout photon absorb e par un
grain est ensuite r e emis dans une longueur donde optiquement mince Dans le contexte de la formation
d etoiles cette hypothese nest plus valide car meme l emission des grains devient optiquement  epaisse
lors de la formation du premier c'ur Pour traiter correctement le transfert dans une raie il faudrait
donc calculer la profondeur optique des grains a la longueur donde de la transition Ce travail est
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techniquement r ealisable mais trop fastidieux pour le cadre de cette these Nous avons donc test e
deux hypotheses 	
 toute l energie rayonn ee par les raies est absorb ee par les grains
 toute l energie rayonn ee par les raies s echappe du systeme
Dans lenveloppe ou la profondeur optique des grains est faible lune ou lautre de ces deux hypotheses
est valide Au niveau du choc daccr etion les di erentes transitions deviennent opaques aux grains
suivant leurs longueur donde Loin dans le c'ur adiabatique seule la premiere hypothese est valable
car les grains sont tres opaques a tous types de rayonnement Dans le deuxieme c'ur ou les grains se
sont  evapor es et ou lhydrogene se dissocie les modeles physiques ne sont pas encore disponibles dans






Fig   Comparaison des dynamiques obtenues a un contraste de densit e donn e dans le cas ou les
raies sont directement  evacu ees du systeme et dans le cas ou elles sont int egralement transf er ees aux
grains
La gure  montre la comparaison entre les deux types dhypotheses faites pour un contraste
de densit e donn e On constate que la dynamique du c'ur est sensiblement di erente 	 le choc est
beaucoup moins  evolu e pour une densit e centrale donn ee dans le cas ou les raies sont  evacu ees Cela
peut sinterpr eter par le fait que le systeme se refroidit plus facilement dans ce cas et construit
plus rapidement une densit e centrale  elev ee Dans lautre cas l evolution du c'ur est strictement
adiabatique et le ralentissement de leondrement est plus brutal dou le choc qui sinstalle plus
rapidement
 Temperature des grains
La temp erature des grains est d etermin ee par leur bilan thermique qui fait intervenir 	
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 ou  vaut  ou  suivant lhypothese ou les
grains absorbent ou non l energie  emise dans les raies
 l echange thermique avec le gaz voir chocs















 Dans les zones les plus externes de lenveloppe ce sont les  echanges
radiatifs qui dominent et T
g
tend vers la temp erature du rayonnement Dans les zones de densit e plus
 elev ee les  echanges collisionnels prennent le dessus et la temp erature des gains est bien coupl ee a
celle du gaz
 Hydrostatique
Pour atteindre l equilibre hydrostatique le protocole est simple Une fois x ee la temp erature du
rayonnement ext erieur on se donne une pression ext erieure susamment souscritique pour etre sur
que la sphere de gaz reste stable Ensuite on laisse le code  evoluer en utilisant loption lagrangienne
pour gagner du temps vers l equilibre Pour amortir les rebonds autour de cet  equilibre que la sphere
ne manquera pas de r ealiser on se donne un terme de freinage des vitesses qui agit sur un temps de
relaxation x e a 

ans
Ainsi on produit une sphere a l equilibre hydrostatique a la pression initiale dont on part en
augmentant la pression Comme le temps caract eristique daugmentation de pression est tres largement
plus grand que le temps dynamique de la sphere on observe une s erie de prols hydrostatiques pour
les di erentes pressions souscritiques que lon recentre avant leondrement
Profil avec transfert (normalisation centrale)
Profil isotherme
Profil avec transfert (normalisation extérieure)
Fig   Comparaison des prols de densit e a l equilibre hydrostatiques pour le modele isotherme et
le modele avec transfert
La gure  compare les prols de densit e obtenus par le modele isotherme et par le modele
avec transfert    a un meme contraste de  environ Pour des contrastes petits les prols sont
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identiques car la temp erature est presque homogene Mais pour un contraste de  la temp erature
centrale du modele avec transfert est sensiblement plus faible On peut dailleurs adopter une norma
lisation du prol avec la vitesse du son au centre ou bien au bord et la gure  montre la di erence
entre ces deux normalisations On constate que le modele avec transfert pr esente plus de masse au
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Evolution des prols de densit e et vitesse de la simulation avec transfert de l energie
La temp erature dans lenveloppe est d etermin ee par l equilibre entre les refroidissements mol ecu
laires principalement celui de la mol ecule CO et le chauage par les rayons cosmiques Les grains qui
jouent le role de m ediateur entre le gaz et le fond de rayonnement tres froid nont que peu dinuence
a basse densit e car les  echanges collisionnels avec le gaz sont trop faibles Cependant la fr equence
de ces  echanges est proportionnelle au carr e de la densit e car les grains suivent le gaz Lorsque le
prol de densit e sintensie au centre ces  echanges lemportent rapidement sur les raies qui saturent
collisionnellement Ils attirent alors la temp erature du gaz vers celle du rayonnement ce qui produit
un creux dans le prol de temp erature
La gure  montre l evolution des prols de temp erature au cours de leondrement On note
la stabilit e des prols dans la partie externe de lenveloppe La temp erature des grains est entre celle
du gaz et celle du rayonnement 	 ils servent de m ediateur de l energie entre ces deux uides Dans
les parties peu denses du bord du nuage les grains sont plus proches du rayonnement mais ils se





Plus profond dans le c'ur la compression du gaz lemporte sur le chauage par les rayons cos
miques et la temp erature est g er ee par le bilan entre le travail des forces de pression et le refroidisse
ment m ediat e par les grains
Enn lorsque le rayonnement des grains devient optiquement  epais la temp erature du rayonne
ment remonte avec celle du gaz et on parvient a la formation du choc daccr etion voir gure 
Dans le choc l energie est dabord rayonn ee a travers les refroidissements atomiques puis les
mol ecules prennent le relais avec le refroidissement du a H

 ensuite les grains sont optiquement
 epais et bloquent ces refroidissements On observe encore un l eger d ecouplage entre rayonnement et
gaz choqu e 	 plus profond que le choc adiabatique lopacit e est telle que gaz et rayonnement sont
completement coupl es Mais l energie rayonn ee par le choc pr echaue le gaz imm ediatement audessus
de lui et on observe un petit pr ecurseur radiatif ou la temp erature du rayonnement est l egerement
sup erieure a celle du gaz
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Evolution des prols de temp erature et dabondance de CO pour la simulation avec transfert
de l energie Les temps correspondent aux achages de la gure 









voir gure  Cette cassure correspond a la transition entre leondrement
frein e par la pression et leondrement en chute libre La position de cette cassure progresse vers
lext erieur a la vitesse du son tout comme londe de Shu
Audela du choc la compression adiabatique du gaz nest plus compens ee par aucun refroidisse
ment jusqua ce que la temp erature du c'ur soit susamment  elev ee pour que le refroidissement du
a la dissociation collisionnelle de la mol ecule H

se mette en route On assiste alors a leondrement
isotherme du premier c'ur adiabatique jusqua  epuisement complet des r eserves dH


Un moyen couramment utilis e pour d ecrire l evolution de leondrement consiste a observer la
trajectoire de l etat du gaz au centre dans le plan densit etemp erature La gure  illustre ainsi
l evolution de la simulation avec    raies absorb ees par les grains On note le refroidissement
hydrostatique initial puis le refroidissement pendant le d ebut de leondrement qui correspond au
couplage accru entre le gaz et les grains du a laugmentation de densit e En eet les grains rayonnent
toute l energie que leur communique le gaz car ils sont encore optiquement minces Ensuite le chauage
par compression lemporte sur cette perte radiative et la temp erature centrale remonte jusqua la
formation du premier c'ur bord e par le choc daccr etion lorsque les grains deviennent optiquement
 epais Le refroidissement est alors coup e et l evolution du centre est adiabatique Enn la dissociation
de H

refroidit le gaz collisionnellement et l evolution redevient isotherme Pourtant on n epuise pas
 MOD
 
ELES AVEC TRANSFERT D














Evolution de la densit e et de la temp erature du gaz au centre au cours de la simulation
le r eservoir H

 car l evaporation des grains nest pas prise en compte et un  equilibre formation
dissociation de H

sinstalle Ce deuxieme eondrement isotherme se poursuit donc inexorablement
 Comparaison avec IRAM   
Fig   Confrontation du modele avec chimie et transfert visavis des observations dIRAM 		
Le meilleur modele isotherme est montr e lui aussi a titre de comparaison Les observations ont  et e
r ealis ees par Arnaud Belloche et Philippe Andr e
La chimie mol eculaire du soufre et de lazote est encore trop lourde pour les capacit es num eriques
actuelles On ne peut donc malheureusement pas encore pr edire directement les abondances des mol e
cules observ ees Cependant le traitement de la chimie et du transfert permet dam eliorer a la fois les
conditions dexcitation et la cin ematique des raies La gure  montre lam elioration que repr esente
la sophistication du modele par rapport au simple modele isotherme Les raies de C

S et la raie
CS  qui sondent les parties internes du c'ur de nuage sont nettement am elior ees Tandis que
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les vitesses dans les zones externes qui d eterminent la position du creux de la raie CS  ne sont
toujours pas satisfaisantes Avec ce modele on note que la fraction de masse supersonique a t  
revient a & ou & avec un temps dun million dann ee pour laugmentation de pression a nouveau
conforme aux observations
 Conclusions
Lexamen des modeles isothermes nous a montr e quil  etait pr ef erable de choisir des conditions
initiales de type hydrostatique Cependant leondrement dune sphere de BonnorEbert semble en
core trop violent en comparaison des observations Paradoxalement le traitement de l evacuation de
l energie adoucit les vitesses de chute et donne un meilleur accord visavis des observations
De plus nous montrons que le suivi dun nuage sph erique vers la formation dune  etoile est tech
niquement possible bien que quelques aspects de la mod elisation physique restent du domaine de
linconnu Ainsi une collaboration devrait s etablir avec Ralph Klessen en vue d etudier l evolution
en pr es equence principale d etoiles encore soumises a de laccr etion
Enn signalons que les preuves observationnelles de rotation de champ magn etique et de ph e
nomenes turbulents ne peuvent se satisfaire dun modele purement sph erique que nous avons d eja
pouss e dans ses retranchements
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Field  est le premier a remarquer quun gaz soumis a du refroidissement peut devenir instable
sous certaines conditions Lorsque la pression d equilibre diminue avec la densit e il remarque quune
petite compression du gaz nest pas retenue et donne lieu a une condensation irr evoquable
L etude de linstabilit e thermique proprement dite na pas tellement  et e d evelopp ee par la suite
et seuls des travaux r ecents reprennent le ambeau de Field dans le cadre du milieu interstellaire
Illarionov et Igumenshchev  d eveloppent une th eorie statistique de linstabilit e valide en r egime
homobare Hennebelle et P erault   etudient la propagation des fronts de condensation et lap
parition de structures dans des situations tres dynamiques Lin et Burkert  se penchent sur
la fragmentation par linstabilit e de refroidissement dans un cadre monodimensionnel Les premieres
simulations tridimensionnelles avec du refroidissement sont cosmologiques Abel et al  et ne se
situent pas encore par rapport a linstabilit e thermique
Chieze  est le premier a donner une interpr etation quantitative de la structure observ ee du
milieu interstellaire en termes dinstabilit e gravitationnelle Il suspecte le role de linstabilit e thermique
dans la hi erarchie bimodale des nuages interstellaires et donne avec Pineau des forets  des
exemples de nuages hydrostatiques limit es par linstabilit e thermique
Les  etudes num eriques de la fragmentation tridimensionnelle du milieu interstellaire explorent
actuellement le r egime isotherme Klessen et al  et Heitsch et al   etudient la turbulence
isotherme avec ou sans champ magn etique dans des r egimes plus ou moins autogravitant Indebetouw
et Zweibel   etudient la fragmentation du gaz froid autogravitant sous leet de la diusion
ambipolaire Pour parfaire les spectres de masses Cathie Clarke Ian Bonnel et Mathew Bates  etudient
laccr etion comp etitive des c'urs form es Toutes ces  etudes ont en commun des conditions initiales
homogenes pour la formation des  etoiles et traitent le gaz dans lhypothese isotherme Leur principal
inconv enient r eside dans le fait que la formation d etoiles y est tres ecace et se produit sur des
 echelles de temps de inf erieures au temps de chute libre
Or les observations de Motte et Andr e  prouvent que la formation stellaire dans le Taureau
se produit sur des temps beaucoup plus longs et que la masse des coeurs denses semble directement
reli ee a la masse des  etoiles quils forment
Nous sugg erons ici une autre vision de la formation stellaire qui met en jeu des conditions initiales
beaucoup plus fragment ees Nous nous proposons donc d etudier leet conjoint des instabilit es ther
mique et gravitationnelle sur la fragmentation du gaz interstellaire Nous orientons notre  etude vers
les  el ements de compr ehension du spectre de masse des fragments
Nous commen
cons par formuler le modele thermochimique que nous adoptons pour le gaz interstel
laire Puis nous d eveloppons deux  etudes th eoriques de linstabilit e thermique dans lapproche lin eaire
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et dans lapproche statistique Enn nous illustrons le d eveloppement de linstabilit e thermique par
des simulations monodimensionnelles avant dentamer l etude de la fragmentation du gaz interstellaire
a laide de simulations tridimensionnelles
 Mod	ele thermochimique du gaz interstellaire
La fonction de chauage et de refroidissement du gaz interstellaire est l el ement central de linsta
bilit e thermique Nous avons d eja abord e les di erents  el ements qui la composent au cours de notre
 etude sur les chocs Ici par soucis d economie de temps de calcul nous adoptons les formes analytiques
simpli ees qui sont d ecrites dans Chieze et Pineau des Forets 
  Choix du reseau chimique
Les variables qui interviennent dans le calcul de la fonction de refroidissement sont en premier
chef la temp erature a travers laquelle la d ependance est exponentielle puis la liste des densit es
num eriques des agents refroidissant et collisionneurs en pr esence
Mais la temp erature est reli ee a la pression par linterm ediaire du nombre de particules libres qui
d epend a nouveau de l etat chimique dionisation et de dissociation du systeme
Or la connaissance de la pression repose justement sur la fonction de chauage et de refroidisse
ment Une bonne description thermique du gaz interstellaire sappuie donc entierement sur le r eseau
chimique employ e
Cependant notre  etude vise a la fragmentation tridimensionnelle du gaz interstellaire Nous devons
donc veiller a ce que le traitement de la chimie hors equilibre ne constitue pas une charge de calcul
suppl ementaire trop lourde
Nous avons donc r eduit la chimie d ependante du temps a trois especes ind ependantes La chimie
d ependante du temps est d ecoupl ee de lhydrodynamique 	 chaque pas de temps est d ecoup e en une
phase hydrodynamique et une phase purement chimique La phase hydrodynamique pr edit la variation
adiabatique des variables hydrodynamiques La phase chimique r ealise les advections des di erentes
especes puis la cin etique chimique isochore est int egr ee pendant la dur ee du pas de temps hydrody
namique sur une s erie de petits pas de temps implicites Le nombre de trois especes permet de r ealiser
plus facilement linversion de matrice x de la chimie implicite






 Nous traitons ainsi la meme chimie que Chieze et
Pineau des Forets  d ecrivent pour mettre au point la fonction de refroidissement a l equilibre
mais en la rendant d ependante du temps Les di erents caracteres chimiques pris en compte sont donc 	
 le taux dionisation primaire de lhydrogene par les rayons cosmiques
 la recombinaison de lhydrogene
 la formation de H

sur les grains
 la dissociation de H






   voir Lee et al 
 lionisation du carbone par le champ UV moyen et sa recombinaison
La chimie de CO est prise a l equilibre chimique entre sa formation et sa dissociation par le champ
UV moyen suivant encore une fois Chieze et Pineau des Forets 
Nous adoptons pour le champ UV moyen la valeur standard de Draine    et lextinction
moyenne est x ee a la valeur de A
v
   Les d epl etions de carbone et doxygene adopt ees sont de






 Fonction de chauage et de refroidissement 	a lequilibre chimique
Le r eseau chimique permet de suivre lhistoire chimique du gaz et de savoir a un instant donn e
quelle est la composition du m elange gazeux donc le taux de refroidissement du gaz Dun point de
vue th eorique il est plus facile de se donner comme variables uniquement la pression et la densit e du
gaz Nous allons donc examiner le cas ou l equilibre chimique est r ealis e Le bilan du chauage et du
refroidissement du gaz est alors donn e par une certaine fonction L p
Pour des conditions d eclairage UV donn ees on est en mesure de calculer L sur tout le plan  p
La gure  donne une id ee de la forme du refroidissement aux alentours de l equilibre stationnaire
En regle g en erale limpression qui se d egage de ce graphique est que les temps de refroidissement sont
tres courts alors que les temps de chauage sont beaucoup plus lents Cela est du a lactivation du
refroidissement collisionnel qui est une exponentielle de la temp erature voir le paragraphe 
La courbe d enie par L   caract erise les points qui sont a l equilibre thermochimique Elle est
superpos ee en noir sur la gure  Tous les points endessous de la courbe ont un L positif 	 le gaz
sy r echaue Les points audessus de la courbe se refroidissent
Lanalyse classique de linstabilit e thermique se fait sur cette courbe a l equilibre thermochimique
En eet les conditions de densit es  elev ees rencontr ees sur terre rendent les temps de mise a l equilibre
thermochimique tres courts Le m ecanisme de linstabilit e fonctionne lorsquune compression du gaz
engendre une baisse de sa pression interne Au lieu de sopposer a la contrainte le gaz se contracte
encore plus et le processus senchane jusqua ce que la densit e soit redevenue susamment  elev ee
pour que le gaz soit a nouveau dans une phase stable






est n egative cestadire les points ou la courbe est d ecroissante On remarque quil
existe toute une gamme de pression ou trois phases a l equilibre coexistent 	 deux phases stables lune
chaude lautre froide et une phase instable de temp erature interm ediaire
L etude lin eaire que nous allons faire a pr esent se caract erise par le fait quelle reste valide meme




  Derivation des equations de lhydrodynamique
On considere un uide dans un espace monodimensionnel Ce systeme hydrodynamique est repr e
sent e par la donn ee en tout point de la densit e locale de masse  de la vitesse locale u de l ecoulement
et de la pression locale p L equation d etat de ce uide est celle dun gaz parfait de telle sorte que
p   e si e est l energie volumique locale de ce gaz La fonction de chauage et de refroidissement
de ce gaz est L et on suppose quelle ne d epend que de  et de p


























     L p  
On peut scinder chacun des champs fx t en une partie principale f

t qui repr esente l evolution
globale uniforme du systeme et une partie suppos ee petite

f x t mais qui d epend de la coordonn ee
despace Ainsi   

  u  u

 u et p  p

 p













 et 	 Ce taux est linverse du temps de refroidissement
 il exprim e
en 	Man La pression en Kcm


 et la densit e est n
H
en particules par cm


Le d eveloppement des  equations de lhydrodynamique fournit a lordre  les  equations d evolution
















A lordre  et se pla
cant dans un r ef erentiel ou u

  on trouve les  equations d evolution pour

















































 Relation de dispersion
Les  equations sur les quantit es perturbatives sont lin eaires on peut donc sattacher a d ecrire de
maniere ind ependante l evolution de chacune de leur composante de Fourier
On  ecrit donc chaque champ
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avec k et  complexes
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Avec les conventions de signe choisies une racine  imaginaire pure correspond a une onde crois
sante ou amortie selon que le signe de  est positif ou n egatif Et une racine  r eelle correspond a
une onde propagatrice de c el erit e k





 on peut se restreindre aux k r eels positifs
Solutions asymptotiques de l
equation de dispersion





 on peut d egager plusieurs r egimes 	




j aux petites longueurs donde la relation de dispersion fournit deux










Au premier ordre ces deux racines sont r eelles elles caract erisent donc deux ondes propaga
trices de sens oppos es et de meme c el erit e c Elles correspondent aux ondes acoustiques
qui ont une fr equence tres  elev ee devant les temps de refroidissement du gaz et qui se
propagent donc de maniere adiabatique
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	 on verra que
dans les conditions g en erales du milieu interstellaire cette moyenne est de signe n egatif ce
qui correspond a un amortissement





Cette derniere racine donne lieu a une onde croissante ou bien amortie suivant le signe de 


























sont de meme signe l equation de dispersion admet donc une racine 

de partie
imaginaire positive L evolution temporelle des petites perturbations associ ees a cette racine
suit donc une exponentielle croissante Lautre racine est de partie imaginaire n egative ce





sont de signes oppos es alors les racines de l equation de dispersion sont r eelles et














Par exemple si lon se place sur la courbe L   dans le plan  p le cas propagateur correspond
aux intervalles ou la courbe est croissante et le cas instable correspond a lintervalle ou la courbe
est d ecroissante





Suivant le signe de 
p
 on a aaire a une onde croissante ou bien amortie
 Si j
p
j  kc j















pour l  repr esentent les trois racines troisiemes de i
 Si j

j  kc j
p

























Fig   

 p pour Av
 et 	 Les taux de croissance sont en 	Man




et la densit e est n
H







Fig   
p
 p pour Av
 et 	 Les taux de croissance sont en 	Man




et la densit e est n
H
en particules par cm











domaines stables et instables Pour mieux comprendre le comportement du gaz interstellaire sous
leet de linstabilit e thermique il devient donc int eressant de connatre leur valeur de maniere un










 or les variables
commodes pour calculer la fonction de chauage et de refroidissement sont  et T  Il est donc utile
de calculer les relations sur les d eriv ees de L induites par le changement de variables  T   p






















































	 on les admire sur les gures  et 
Sur toute la zone ou la temp erature est raisonnable ie d epasse K 
p
est de signe n egatif La
zone thermiquement instable est donc la zone ou le taux 

est n egatif On retrouve donc bien que
la partie d ecroissante de la courbe d equilibre thermochimique est instable Linstabilit e thermique a
donc lieu lorsque le bilan du refroidissement du gaz crot avec la densit e Le ph enomene sinterprete
simplement en remarquant que si une compression l egere a lieu elle pousse le gaz dans une zone plus
dense ou le refroidissement net est plus  elev e ce qui lengage a se refroidir encore plus
Voici un autre constat qui se r evelera tres utile par la suite 	 hors la zone t enue sur laquelle 

sannule les deux taux sont du meme ordre de grandeur Il ny a donc pour ainsi dire pas de r egime
transitoire et il ressort une fr equence de coupure assez bien d enie entre les modes instables et les
modes propagateurs On identie donc une longueur donde critique endessous de laquelle tous les







Un exemple de relation de dispersion




 et en se pla
cant a l equilibre thermochi






   
  
s On est en mesure de trouver num eriquement les
racines de P
k
pour tout k 	 la gure  donne les parties r eelles et imaginaires de ces racines lorsque k




sont du meme ordre de grandeur
on na que deux r egimes principaux avec une transition nette entre les deux La partie r eelle des
branches acoustiques pr esente une coupure franche et il apparat une longueur donde pr ecise audela
de laquelle ces ondes ne se propagent plus


Echelles caracteristiques de linstabilite thermique
Suivant le critere physique adopt e on peut d enir plusieurs longueurs caract eristiques di erentes






ca de laquelle le taux de croissance
stagne Nous lappellerons longueur de fragmentation pour des raisons que nous d evelopperons plus
tard voir paragraphe 






quil existe une longueur audela






















n   =5 /cm
Grandes tailles Petites tailles
Partie réelle
Taux      1/L
Taux constant







 a l equilibre thermo
chimique Toutes les unit es sont normalis ees par 


Nous pouvons encore d enir une longueur qui correspond a la transition homobare Le temps de
travers ee de la longueur donde par la vitesse du son adiabatique correspond grosso modo au temps
dhomog en eisation de la pression En le comparant au temps de croissance on d enit une longueur
audessous de laquelle on peut consid erer que l evolution de linstabilit e se fait a pression uniforme
Cette longueur homobare est donc d enie indirectement par l equation   kc
 Elle semble etre
proche de la longueur de propagation
Enn on peut aussi examiner une longueur dynamique 
d
qui arbitre la comp etition entre le
temps de compression dans londe et le temps de croissance de linstabilit e Cette longueur est d enie




jj   Comme jj est une fonction croissante de k on en
d eduit que les petites longueurs donde sont purement dynamiques alors que les grandes sont sujettes
purement a linstabilit e thermique De plus la longueur dynamique crot avec lamplitude de londe




 Si au contraire lamplitude relative








 Plus lamplitude de londe est grande plus on gomme les
eets purement thermiques






Illarionov et Igumenshchev  remarquent quen supposant la pression homogene on peut
saranchir de l equation dEuler Alors les d eriv ees spatiales peuvent etre simpli ees entre l equation
de continuit e et l equation de transfert de l energie On peut donc d ecrire l evolution des variables
d etat du gaz ind ependamment de la position Cela permet de ramener un probleme dont la g eom etrie
dans lespace est tres complexe a un probleme monodimensionnel ou seule la fonction de distribution
des variables intervient
  Derivation de la theorie statistique
On suppose donc un systeme de masse totale M enferm e dans une enceinte herm etique de volume
V t contraint Ce systeme est d ecrit par la pression uniforme P qui y regne et par la distribution
 qui sp ecie quelle fraction de la masse occupe le gaz qui est a la densit e  	
dm  Md






 -  
ou le point d esigne la d eriv ee temporelle en suivant le uide Il ne reste plus qua d eriver l equation
d evolution lagrangienne de la densit e de masse  Les  equations de continuit e et de transfert de
l energie se lisent 	
- ru  
-
P  Pru ( P   
( d esigne ici la fonction de chauage et de refroidissement massique et non volumique comme L















Enn on trouve l equation d evolution pour la pression en r ealisant la moyenne sur tout le volume de















Cest cette derniere  equation qui couple toutes les densit es a travers la moyenne
/
( qui rend le probleme
non local et dicile a r esoudre
Cependant cette formulation a bien des avantages et permet dannoncer d eja beaucoup des ca
ract eristiques des simulations ou la pression nest pas homogene




Examinons tout dabord le cadre encore plus simpli e ou le systeme se r esume a deux phases lune






est donc inf erieur a 

car la pression est
homogene 

 MV  densit e moyenne du systeme est donc constante puisque nous supposons la











































































Evolution dans le plan  p des deux phases dun modele homobare biphas e La courbe
d equilibre thermochimique est not ee en pointill es









































Certaines caract eristiques de l evolution des systemes instables thermiquement se retrouvent dans le
comportement a deux phases Notamment les temps d evolution sont tout a fait comparables
On suppose que les conditions initiales nous placent audessus de la courbe d equilibre thermique
et on integre num eriquement les trois  equations d evolution de la pression et des deux phases Le
r esultat est illustr e par la gure 
Les deux phases commencent donc par se refroidir et la pression baisse
Puis la phase chaude traverse la courbe d equilibre thermique et se met donc a chauer Nous avons
d eja  evoqu e le fait que les temps de chauage  etaient plus longs que les temps de refroidissement Cela
nous permet donc darmer que la phase froide va aller plus rapidement vers son  equilibre thermique
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que la phase chaude A ce moment le refroidissement moyen est donc  egal au chauage de la phase
chaude et la pression remonte
Cette  evolution de la pression aussi est une caract eristique commune des s eparations de phases









  est d eg en er e en P et ne permet donc pas de d eduire la position
nale du systeme 	 il faut int egrer les  equations en se donnant des conditions initiales En loccurrence
la gure  montre que la phase chaude nit sur un point d equilibre instable On peut cependant
remarquer que les deux points 
 
 P  et 

 P  repr esentatifs de l etat nal dans le plan  P  doivent
se trouver sur la courbe d equilibre thermochimique Cela induit certaines contraintes sur les fractions
de masse et de volume




























Ainsi dans la plupart des cas la phase froide prend toute la masse et la phase chaude occupe
tout le volume




	 la contrainte en r esolution sur le volume est plus s evere que
sur la masse ce qui favorise lapproche lagrangienne Cependant cest une tres bonne chose pour le
maillage a ranement adaptatif car cela signie que le volume a r esoudre est tres petit Le nombre
de mailles suppl ementaires a investir est donc restreint et ce dautant plus que la densit e moyenne est






Evolution dans le plan  p de 	 phases dun modele homobare avec  phases La
distribution initiale des phases est gaussienne
Fig  
 
Evolution au cours du temps de 	 phases dun modele homobare avec  phases La
distribution initiale des phases est gaussienne La chimie est hors equilibre Les temps sont en ann ees

et les densit es num eriques en 	cm






Les  equations de l evolution de la distribution de densit e peuvent etre int egr ees num eriquement
suivant la m ethode propos ee par Illarionov et Igumenshchev Nous lavons r ealis e a peu de frais car
cette m ethode est tres proche dun sch ema hydrodynamique implicite que nous avons d eja impl ement e
pour le maillage glissant Cependant comme nous lavons d eja  evoqu e le systeme nest plus local et
lint egration nest plus bandediagonale ce qui rajoute un cout au calcul Nous avons donc limit e les
calculs a  zones qui fournissent d eja une r esolution acceptable pour la fonction de distribution
Augmenter le nombre de phases ne change que peu de choses aux caract eristiques d eja  evoqu ees
dans le cadre biphasique
Cependant nous avons d eja remarqu e que la phase chaude nissait sur un point d equilibre ther
mique instable Si le systeme chaud est repr esent e par plus dune phase il possede encore la libert e
de se scinder et envoie de la matiere se refroidir vers un  equilibre stable froid pendant que le reste
sachemine vers un point de la branche instable de pression plus  elev ee Si cette nouvelle phase chaude
est encore d ecrite par plus dune phase elle se scinde a nouveau et on observe une scission r ecursive
des phases qui progresse vers des  etats de pression de plus en plus  elev ee
L etat nal du systeme est constitu e de deux phases bien distinctes a l equilibre thermique qui





 et la phase froide est en visavis Ces conditions stationnaires semblent etre aussi celles
choisies par les simulations hydrodynamiques a pression non uniforme
La gure  pr esente l evolution temporelle de ce systeme qui est tout a fait comparable a celle
de la gure  produite par lint egration des  equations de lhydrodynamique







La masse totale M contraint le coecient de proportionnalit e
Lacheminement num erique montre bien l evolution vers cet  etat stationnaire qui se comporte en
  
 













 densit e d equilibre de la phase froide Les caract eristiques a basse densit e de cette
distribution de masse seront retrouv ees au cours de simulations tridimensionnelles de la fragmentation
paragraphe 
Cet  etat stationnaire est donc d eni par la fonction de refroidissement dont les caract eristiques
r egissent la fonction de masse du systeme Cette propri et e nous permet de relier directement la fonction
de refroidissement a la distribution statistique de la masse qui conduit au spectre de masse a condition
de connatre les dimensions caract eristiques des objets L etude lin eaire nous a d eja donn e un ordre




Un bon moyen dexaminer ce que donne l evolution nonlin eaire de linstabilit e thermique reste
lint egration num erique des  equations de lhydrodynamique Danc le cadre de cette  etude nous avons
mis en 'uvre plusieurs techniques num eriques apparent ees Tous les codes fonctionnent en implicite
nonlin eaire avec lhydrodynamique coupl ee a la chimie mais ils dierent par la m ethode hydrodyna
mique employ ee qui est lagrangienne ou bien eul erienne Les advections sont de type VanLeer et il
ny a pas de viscosit e











tion chimique et la temp erature sont a l equilibre thermochimique correspondant a cette densit e
On modie cet  equilibre avec une perturbation correspondant au mode propre croissant trouv e
dans lapproximation lin eaire paragraphe  pour une longueur donde 
k donn ee La taille de
la bote est choisie de maniere a englober exactement une p eriode de cette perturbation Lamplitude
de la perturbation est de & rapport ee aux conditions a l equilibre
La longueur donde critique trouv ee pour ce jeu de conditions initiales est de 

 pc 	 on d ecide
donc de r ealiser deux simulations lune dune longueur donde   

 pc petit mode et lautre
dune longueur donde  

 pc grand mode
  Petits modes
Dans la partie a petite longueur donde de la relation de dispersion on trouve trois racines 	 lune
correspond a un mode croissant les deux autres correspondent a deux modes propagateurs acoustiques
amortis avec le meme temps
Modes oscillant amortis
Si  est lune des deux racines correspondant a lun des deux modes amortis la perturbation

















a est lamplitude complexe de la perturbation elle d etermine donc lamplitude et la phase initiales
de londe Pour toutes les simulations a   





T   K la relation de dispersion fournit une racine  avec     
  
s et  
   
  
s qui correspondent respectivement a une p eriode doscillation T  
    

ans et a un temps caract eristique damortissement        

ans
A lordre  comme on est parti dune temp erature tres chaude par rapport a l equilibre thermo
chimique pour cette densit e le gaz se refroidit tres fortement et de maniere isochore La pression du
gaz va donc samenuiser et la relation de dispersion changer 	  est donc une quantit e qui d epend du
temps En supposant l equilibre chimique r ealis e en permanence on peut int egrer num eriquement son
 evolution temporelle




Enn on compare le r esultat de cette int egration avec le calcul complet de lhydrodynamique
nonlin eaire sur la gure  On remarque que la p eriode doscillation est bonne mais que les temps
damortissement ne correspondent pas 	 le taux damortissement et la dispersion dues au sch ema de
la simulation hydrodynamique d ependent fortement du pas de temps adopt e relativement au pas de
temps de Courant





Fig   Comparaison entre la th eorie lin eaire et la simulation lagrangienne
 les densit es traits
pleins sont en particules par cm


 les pressions pointill es en Kcm


 et les temps en ann ees L equi
libre chimique est maintenu au cours de la simulation
Modes croissant
La s election du mode croissant correspondant aux bords xes quon sest donn es sopere de la
meme maniere que pour le mode oscillant mais avec le  correspondant qui est a pr esent imaginaire
pur de partie imaginaire positive Le taux de croissance donn e par la relation de dispersion dans les
conditions initiales est       

ans Une comparaison de lint egration lin eaire avec le
r esultat de la simulation hydrodynamique montre que la correspondance est bonne jusqua ce que
lamplitude de la perturbation devienne non lin eaire gure 

























0 est un nombre positif croissant au cours du temps Les surdensit es se refroidissent plus vite que
les zones moins denses et il s etablit un gradient de pression qui pousse le gaz des zones chaudes vers
les froides Cette phase dure quelques temps caract eristiques de croissance soit de un a deux millions
dann ees gure 
En r egime non lin eaire les vitesses gardent leur direction et ce ux de matiere des zones chaudes
vers les froides persiste pendant que le gaz qui se refroidit se contracte et perd du volume meme sil
gagne en masse










Fig   Comparaison entre la th eorie lin eaire et la simulation lagrangienne




 les pressions en Kcm


 et les temps en ann ees L equilibre chimique est maintenu
au cours de la simulation
temps de chauage il est donc naturel que la phase froide parvienne a son  equilibre thermique beau
coup plus rapidement que la phase chaude Elle va ensuite ajuster sa pression pour reproduire l equi
libre hydrostatique tout en restant a l equilibre thermique pendant que la phase chaude traverse la
courbe d equilibre thermique puis se r echaue pour trouver son propre  equilibre thermique
Au fur et a mesure que le gaz froid et le gaz chaud se rapprochent de leur  etat d equilibre les
temps d evolution se rallongent et le systeme complet se stabilise Cette phase nale dure beaucoup
plus longtemps que la phase initiale soit quelques dizaines de millions dann ees
La simulation nit avec deux phases stables en  equilibre de pression ) la phase chaude occupe
presque tout le volume alors que la phase froide contient presque toute la masse du gaz
A ces petites longueurs donde l evolution est bien d ecrite par lhypothese homobare ce qui nous
permet de corroborer parfaitement les r esultats de la th eorie statistique







Evolution temporelle de la densit e et de la pression des zones du bord cestadire les moins
denses et milieu cestadire la plus dense Les densit es sont en particules par cm










Evolution dans le diagramme p   n
H
des zones du bord cestadire les moins denses
et milieu cestadire la plus dense La courbe d equilibre thermochimique est rappel ee Les densit es
sont en particules par cm


 les pressions en Kcm


 et les temps en ann ees L equilibre chimique est









Fig   Comparaison Lagrange contre Euler a l etat nal de la simulation Les densit es sont en
particules par cm

et les distances en parsec Av

Il est int eressant de constater les  ecarts gures  et  entre les deux m ethodes lagrangienne
et eul erienne car cellesci correspondent chacune a une frustration de linstabilit e
En eet dans le code lagrangien la masse dune cellule  el ementaire du maillage est x ee une fois
pour toutes On contraint donc la masse minimale de la phase chaude qui contient au moins une
cellule du maillage
En revanche dans le code eul erien cest le volume de gaz froid qui est contraint a rester plus grand
que le volume  el ementaire dune maille
Sur la gure  on a port e la fraction de la masse chaude pour le lagrangien et leul erien 	 on
peut constater que dans les deux cas la contrainte nest pas op erationnelle car la fraction de masse
est bien sup erieure au seuil de  correspondant a la contrainte dune cellule lagrangienne On y a
aussi indiqu e la fraction de volume de la phase froide et celleci par contre est tronqu ee a  zones pour
la simulation eul erienne ce qui correspond grosso modo au nombre de cellules sur lesquelles sappuient
le sch ema advectif VanLeer utilis e La simulation lagrangienne sapproche quant a elle a deux zones
eul eriennes mais cest sans dommage car elle nest pas contrainte en volume
Il faut donc mieux croire la simulation lagrangienne et il faudrait faire une simulation eul erienne
avec  zones pour etre sur quelle nest pas contrainte en volume
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Fig   Comparaison Lagrange traits pleins contre Euler pointill es des  evolutions dans le
diagramme pn
H




les pressions en Kcm








Fractions de volume froid
Fig   Fractions de masse chaude et de volume froid pour la simulation lagrangienne traits
pleins et la simulation eul erienne pointill es La ligne horizontale indique linverse du nombre de
zones ie 	













 La chimie est d ependante du temps
Les petits modes croissent plus vite que les grands Les modes qui sont a densit e moyenne  elev ee
croissent plus vite que les autres
Aux petits modes le taux de croissance est ind ependant de la longueur donde donc les perturba
tions croissent toutes a la meme vitesse
En revanche pour les grands modes si une perturbation nat a petite  echelle elle crot beaucoup
plus vite que la grande perturbation Donc si des erreurs num eriques se produisent au niveau de la
cellule elles sont ampli ees avec un temps de croissance tres court devant le temps de croissance du
grand mode quon a excit e Leur amplitude nit par devenir sensible et d et eriore le prol global
La gure  montre la foret de perturbations qui sest d evelopp ee sur la longueur du mode au
bout de  millions dann ees Le taux de croissance des plus petites perturbations est 

 Or la gure
 montre que ce taux crot avec la densit e Ceci explique pourquoi les perturbations sont beaucoup
plus grandes dans la zone globalement surdense
 Eet de la chimie hors equilibre
On peut se demander ce qui se passe lorsquon integre conjointement a lhydrodynamique l evo
lution temporelle de la chimie Laction du r eseau chimique est paradoxale puisque la gure 
montre que l equilibre thermique des deux phases est atteint plus rapidement lorsquon tient compte
du r eseau hors  equilibre Les degr es de libert e oerts par la chimie permettent au gaz de se guider
plus facilement vers le minimum de la fonction de refroidissement
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Fig   Comparaison pour le mode de 
 pc entre l evolution temporelle a chimie constamment
a l equilibre traits pleins
 ou bien d ependante du temps pointill es En rouge la zone la plus dense

en vert la moins dense Av

 Eet de la viscosite
La viscosit e articielle du gaz est un eet du second ordre dans le d eveloppement des  equations
de lhydrodynamique mais qui acquiert vite de limportance lorsque lamplitude de la perturbation
crot Alors les zones ou la divergence de la vitesse nest pas nulle sont vaccin ees contre linstabilit e
thermique car le chauage visqueux lisse le refroidissement Pour les grandes longueurs donde on
observe donc la croissance rapide de deux aiguilles sur les ailes de la perturbation en densit e la ou
la divergence nulle de la vitesse an eantit la friction visqueuse Les simulations sont donc r ealis ees sans
tenir compte de la viscosit e
 Eet de la diusion
La diusion thermique en m elangeant les phases chaudes et froides coupe court a la fragmentation
endessous de l echelle de diusion Si lon introduit une  echelle articielle de diusion  le ux de
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Fig   Relation de dispersion avec une longueur de diusion   c

 qui correspond donc
a kc  












































ou lon a d eni un nouveau taux 
d






Cette relation de dispersion fait ressortir une coupure aux tres petites longueurs donde et il faut











































La gure  donne une id ee de lallure de la nouvelle relation de dispersion pour une longueur
de diusion   c


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On a donc introduit une nouvelle coupure aux petites longueurs dondes qui se situe a une longueur







 La longueur de diusion correspond au libre parcours moyen des

































pc dans les conditions initiales de la simulation
De plus il semble que dans toute la zone du plan  p instable thermiquement la longueur de diusion





Cela signie donc que linstabilit e thermique fragmente jusqua l echelle 

 puis la diusion lisse
les fragments obtenus Elle en d etermine la largeur des bords et gere la structure du front thermique
entre les fragments denses et le milieu qui les environne
Cependant Hennebelle et P erault  montrent que la vitesse de propagation des fronts de
conduction est d etermin ee par une int egrale qui fait intervenir la longueur du front de conduction
Elle d epend aussi crucialement de la succession des temp eratures rencontr ees lors de la transition
thermique La vitesse de propagation thermique d epend donc de la r esolution spatiale employ ee
Nous ne nous pr eoccuperons pas de la propagation de ces fronts au cours de nos simulations Mais
nous pensons que la diusion intrinseque du code est susamment faible pour que les vitesses de
propagation des fronts de conduction soient lentes en comparaison des autres processus dynamiques
de rencontre et de fusion des structures tout comme nous croyons que cest le cas dans la r ealit e
Cependant il est sain davoir conscience que nous surestimons probablement la vitesse d evaporation
ou de croissance des nuages apres leur formation
 Fragmentation par linstabilite thermique
Observons a pr esent comment le m ecanisme de linstabilit e thermique est capable de fragmenter
les structures Nous allons v erier a laide de codes monodimensionnels quil existe bel et bien une
longueur minimale de fragmentation par linstabilit e thermique
Ensuite nous  etudierons a trois dimensions quel spectre de masse et quelles relations masserayon
sont produits par cette instabilit e de fragmentation
  Longueur de fragmentation etude monodimensionnelle
La relation de dispersion montre que le taux de croissance des perturbations est une fonction crois
sante du nombre donde k pour les grandes longueurs donde 	   k voir  Cela signie que dans
ce r egime les perturbations de petite taille croissent plus vite que les grandes Inuen
cons l egerement
un objet de taille L avec une perturbation de longueur caract eristique L Lobjet se contracte expo
nentiellement avec un taux 
L
 mais la perturbation crot avec un taux 
L
 Si lamplitude relative
initiale de la perturbation est  la perturbation est de meme amplitude que lobjet au bout dun
temps  ln
L
 Lobjet aura donc tot fait de se s eparer en deux fragments bien distincts
Cependant il existe une longueur en de
ca de laquelle le taux de croissance sature En eet pour
k 		 

c le taux de croissance est constant et  egal a 

 Les objets de taille L  

ne se fragmentent
pas au cours de leur croissance lin eaire car leur forme nest pas alt er ee 	 les perturbations croissent en
meme temps que lobjet et leur amplitude relative est donc constante
V erions ces deux cas en examinant linteraction de deux modes croissant purs lun a la longueur
donde de la bote lautre a la longueur donde moiti e Lamplitude relative initiale du plus petit sur
le plus grand est de  Lobjet est repr esent e par le grande mode et la perturbation par le petit
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Taille de boîte = 32 pc
Taille de boîte = 1 pc
Longueur de fragmentation = 2 pc
Fig   Simulation de deux bimodes identiques
 seule la taille de la bote de simulation change  le
grand bimode se fragmente
 le petit reste coh erent La longueur de fragmentation est de  pc




 donc la longueur critique sur
la courbe d equilibre thermique est de  pc environ Nous r ealisons une simulation avec une bote de
 pc r egime de fragmentation et une simulation avec une bote de  pc r egime coh erent
La gure  compare les prols obtenus dans ces deux cas Pour la longueur donde de  pc
lobjet se scinde en deux aiguilles qui vont  evoluer dans deux positions  eloign ees de  pc soit a peu
pres la taille de lobjet avant fragmentation Pour la longueur donde de  pc au contraire l evolution
de lobjet se fait de maniere coh erente et la perturbation parat meme saplanir en valeur relative sous
leet non lin eaire des couplages entre les deux modes
Si lon sint eresse au spectre de tailles produit par linstabilit e thermique la longueur de fragmen
tation 

nous donne donc un moyen physique de pr edire la r esolution num erique n ecessaire De plus
cette longueur permet d evaluer la taille caract eristique des objets produits
La gure  donne donc une id ee de la longueur de fragmentation suivant la position dans le
plan p  On remarque que les longueurs peuvent etre tres petites dans une zone ou la temp erature
est l egerement sup erieure a  K jusqua 
 
pc # Si des zones de la simulation passent dans cette
r egion elles peuvent etre sujettes a une fragmentation tres rude Dautre part la trajectoire des points
de la simulation conditionne donc les tailles des fragments qui r esultent
Notamment si les conditions initiales ont une amplitude tres faible elles se dispersent peu et
resteront assez proche de l equilibre thermochimique ou les longueurs de fragmentations sont raison
nables Mais on peut pr evoir que si la dispersion des conditions initiale est plus grande certaines
zones ont plus de chance de subir une fragmentation en tres petits morceaux Ainsi lamplitude de la
perturbation joue sur la taille minimum de fragmentation




     thermique Zone stable
Équilibre thermochimique
Zone instable
Fig   






L etude tridimensionnelle utilise le code RAMSES  ecrit par Romain Teyssier Ce code fonctionne
avec un solveur de Riemann pour la partie hydrodynamique Nous y avons incorpor e le suivi petits
pas du r eseau chimique r eduit a trois especes La grille de ce code est adaptative a ranement de
maillage non structur e Cela signie que les zones peuvent etre d ecoup ees ou rassembl ees au gr e dun
critere d eni par lutilisateur Le facteur de d ecoupage est  cestadire quun cube du maillage
engendre  petits souscubes lorsque celuici demande a etre ran e Larticle Teyssier  d ecrit
toutes les subtilit es du rangement de la grille ainsi que les m ethodes utilis ees pour r esoudre les
 equations de Poisson et de lhydrodynamique
La longueur caract eristique de fragmentation d egag ee au paragraphe pr ec edent nous fournit un cri
tere naturel de ranement suivant la pression et la densit e dune cellule Les tests monodimensionnels
montrent que le meilleur rapport qualit ecout est obtenu lorsquon r esout la longueur de fragmentation
avec deux zones du maillage Cest donc le critere que nous utilisons
Le probleme des conditions initiales
Pour les simulations monodimensionnelles que nous avons r ealis ees jusquici nous avons choisi des
modes propres de linstabilit e en  etudiant  eventuellement linteraction entre deux modes propres Mais
quelles conditions initiales convientil mieux de prendre+ Dans le gaz interstellaire courant il est fort a
parier que lagitation al eatoire des mol ecules excite a peu pres toutes les longueurs dondes possibles et
imaginables Dailleurs on observe des mouvements de brassage turbulent dont les vitesses atteignent
la vitesse du son dans le uide Les moteurs de cette turbulence ne manquent pas 	 on invoque la
rotation di erentielle de la galaxie les bulles issues des explosions de supernov. ou bien g en er ees
par laction combin ees des ux ionisant et des forts vents stellaires  emis par les  etoile massives enn
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les jets protostellaires r einjectent de l energie a tres petite  echelle Cependant il nexiste pas encore
de modele complet pour expliquer quantitativement comment ces ph enomenes g enerent la turbulence
observ ee
Lid ee la plus couramment adopt ee consiste donc a partir de conditions initiales gaussiennes avec
un spectre en loi de puissance qui favorise plus ou moins les petites  echelles par rapport aux grandes
ou bien qui tente de se rapprocher dune loi de Kolmogorov Cependant ces modeles de turbulence en
d eclin voient rapidement disparatre l energie cin etique quils comprenaient au d epart Les conditions
initiales sont donc diciles a justier a posteriori En eet comment pourraitil sagir des bonnes
conditions initiales puisquelles sont aussitot gomm ees+
Nous lui avons pr ef er e une autre id ee qui consiste a entretenir la turbulence en injectant continue
ment de la puissance a certaines  echelles L energie cascade ensuite naturellement vers les  echelles
plus petites cestadire en suivant la physique d ecrite par le modele On produit alors un  etat station
naire qui permet de nous aranchir des conditions initiales et la cascade ainsi produite est coh erente
a la fois avec la physique et avec lalgorithmique du code
Le melangeur







  (k      )-11/3
Fig  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pour une taille de bote de  pc Le temps de travers ee de la bote est donc
de  millions dann ees Les nombres indiqu es correspondent au temps depuis le d ebut de la simulation
en millions dann ees
Lart qui consiste a injecter de l energie a une certaine  echelle possede de multiples facettes La
m ethode la plus r epandue consiste a donner des petits coups au uide a chaque pas de temps de la
simulation
MacLow  tire al eatoirement un champ de vitesse perturbateur v qui contient tous les modes
dont le module correspond a un nombre donde compris entre deux entiers cons ecutifs donn es Il cible
donc une certaine  echelle dinjection Il se donne ensuite un taux dinjection d energie cin etique et
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calcule lamplitude a donner a son champ perturbateur pour que ce taux soit inject e au cours de



















ou lindice i d ecrit toutes les cellules de la simulation  et v sont les densit e et vitesse du uide
au cours du pas de temps "t et V
i
est le volume de la cellule i qui d epend donc de son niveau de
ranement
Cependant cette m ethode ne sut pas a engendrer la turbulence a partir de conditions initiales
rigoureusement homogenes Il faut se donner une amorce de vitesses al eatoires Nous suivons pour cela
a la lettre la m ethode de Mac Low  en adoptant comme conditions initiales un bruit blanc liss e
audela des  premiers modes de la bote de simulation
Cette m ethode produit une turbulence d evelopp ee en une fraction de temps de travers ee de la bote
dont la vitesse quadratique moyenne est reli ee au taux dinjection d energie Mac Low  Pourtant
cette turbulence ne reste pas tres longtemps stationnaire Au bout de deux ou trois temps de travers ee
le uide sadapte a lempreinte de forme constante quon lui communique a chaque pas de temps et
la cascade disparat Or nous voulons obtenir une turbulence stationnaire sur plusieurs dizaines de
temps de travers ee car les temps de croissance des instabilit es thermiques ou gravitationnelles peuvent
etre aussi grands que cela
Dautres  equipes utilisent donc une technique l egerement di erente qui consiste a tirer al eatoire
ment le champ de vitesse perturbateur a chaque pas de temps Cependant les corr elations temporelles
de la perturbation ne correspondent plus du tout aux corr elations spatiales introduites Cela est assez
genant si lon veut reproduire un  etat qui ressemble a de la turbulence Nous avons donc mis au
point une technique apparent ee au brassage dune cuve ou dune pate a gateau Les batteurs sont des
structures m etalliques qui tournent a des fr equences premieres entre elles pour que la p eriode totale
du systeme soit la plus grande possible Ainsi lexcitateur est le plus al eatoire possible et on ne risque
pas dintroduire des ph enomenes de r esonance qui r eduiraient lecacit e du m elange
Pour ne rien perdre de la dynamique des  echelles de notre bote de simulation d eja bien petite
nous choisissons dinjecter l energie aux plus grandes  echelles Nous d ecomposons donc v sur les 
modes dont le nombre donde est compris entre  et  Pour chacun de ces modes j nous tirons
al eatoirement une phase initiale 
j
 et une pulsation 
j















Lindice j d ecrit chacun des  modes utiles k
j
est le vecteur donde du mode j et x
i
est le vecteur
position du centre de la cellule i L evaluation de  fonctions cosinus est certainement couteuse mais
cette forme analytique permet de connatre tres facilement la valeur de la perturbation meme pour les
cellules ran ees car elle ne d epend que de la position Toutes les autres techniques de tirage al eatoire
dun champ perturbateur sont tres diciles a impl ementer avec le maillage ran e car elles n ecessitent
une transform ee de Fourier Bertschinger 
Nous avons test e a la fois la prescription de Mac Low  pour le choix de lamplitude A et
a la fois une amplitude constante Comme les deux donnaient des qualit es semblables de turbulence
nous nous sommes cantonn es a un choix constant pour A En eet la prescription de Mac Low ne
peut pas simpl ementer en pas de temps adaptatif Nous r eglons A de maniere a ce que lamplitude
de la dispersion quadratique de vitesse turbulente soit de lordre de & de la vitesse du son initiale
Comme nous partons dune temp erature de 

K cela donne lieu a une vitesse quadratique moyenne
de  kms
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Ce protocole de m elange nous donne entiere satisfaction et nous a permis de suivre une turbulence
d evelopp ee sur plus dune trentaine de temps de travers ee sans encombre La gure  donne une
id ee des spectres de puissances obtenus pour l energie cin etique et montre loubli rapide de lamorce
initiale pour sacheminer vers un  etat stationnaire persistant
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 Les temps sont
a 	
 	
 	 et 	
 millions dann ees L echelle des d egrad es est logarithmique
 et utilise pour chaque
cube toute la gamme de la palette
 bien que chacun ait un contraste de densit e r eel bien distinct
















pour une taille de bote de  pc Le temps de travers ee de la bote est donc
de  millions dann ees Les nombres indiqu es correspondent au temps depuis le d ebut de la simulation
en millions dann ees
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Un exemple de simulation





 Mais nous avons vu dautre part quil  etait judicieux de partir dune densit e faible car
cela conduit a un volume condens e plus faible donc plus facile a supporter pour la grille adaptative
De plus les hautes temp eratures a des densit es de lordre de  cm

produisent des longueurs de
fragmentation thermique tres petites Il faut donc tenter de sen  eloigner le plus possible en partant
dune densit e plus basse




pour v erier que les temps  etaient tres longs et rien ne sest
produit au bout de  millions dann ees 	 cest en fait cette simulation qui nous sert a illustrer la




pour etre coh erent avec l etude
monodimensionnelle Mais les temps de refroidissement tres courts et les longueurs thermiques tres
petites font que la simulation sature tres vite du point de vue des grilles a raner et que la cascade





pour une temp erature de 

K
Pendant deux dizaines de millions dann ees le uide se refroidit lentement et la cascade turbulente
a le temps de se former Doucement le contraste de densit e saccentue et des zones plus froides se
dessinent Ces r egions entrent dans des r egimes ou les temps de linstabilit e sont de plus en plus courts
et la s eparation de phase nit par se d eclencher en une fraction de million dann ees tout comme dans
l etude monodimensionnelle Lapparition des structures a petite  echelle se laisse voir sur l evolution
des spectres de puissance de l energie cin etique gure  Les images successives du champ de
densit e permettent de constater lagencement spatial de ces nouveaux d etails gure  On observe
des feuillets qui se condensent en laments qui se segmentent en billes r egulierement espac ees
Dans le cadre des simulations gravitationnelles des grandes structures cosmologiques ce type de
g eom etrie est couramment observ e En eet si nous consid erons une masse de gaz parfaitement sph e
rique autogravitante nous d eclenchons leondrement conjointement dans les trois directions Mais si
la perturbation initiale nest pas tout a fait isotrope la contraction suivant chacune des trois direc
tions nest pas synchrone La premiere direction qui se condense forme une plaque puis la deuxieme
direction forme une corde et enn la troisieme contracte ce lament dans sa longueur pour former
un amas de galaxies Cependant la succession des images de la simulation gure  montre que
la formation de ces structures suit lordre chronologique inverse Dans le cadre de linstabilit e ther
mique les petites structures sont les premieres a se former Cette di erence fondamentale entre les
deux instabilit es provient de ce que le taux de croissance de linstabilit e gravitationnelle crot avec la
longueur donde alors que le taux de linstabilit e thermique d ecrot avec la longueur donde
Les structures fragment ees qui apparaissent en large des feuillets puis le long des laments sont
dues a linstabilit e de fragmentation car elles correspondent a la longueur de fragmentation pour
les densit es rencontr ees Mais la r egularit e de ces structures laisse peser des soup
cons sur le role du
maillage de base qui pourrait etre a lorigine des perturbations num eriques qui engendrent cette
fragmentation Le gaz interstellaire a certainement bien plus de libert e pour exciter les petits modes
et ses structures sont bien plus isotropes
Enn le pas de temps de Courant chute dun ordre de grandeur car les structures qui se forment
engendrent des cellules beaucoup plus petites Cela alourdit consid erablement la simulation et il
faudrait mettre en place le pas de temps adaptatif pour pouvoir poursuivre lint egration En eet le
nombre de zones suppl ementaires produites est raisonnable 	 il repr esente & des zones de la grille
de base Si chaque zone est trait ee avec le pas de temps de Courant qui lui correspond on peut donc
esp erer garder un temps de calcul raisonnable On sera alors en mesure dobserver linteraction entre
les structures produites et la relaxation du systeme vers un  etat stationnaire




Fig   Distribution de 	 des cellules de la simulation dans le plan p  pour chacun des
temps de la gure 	 La courbe d equilibre thermochimique est rappel ee en traits pleins
Lexamen de la r epartition des points de la simulation dans le plan p  gure  nous montre
que leur dispersion samenuise apres la s eparation de phase et quil sagencent suivant une courbe qui
relie la pression a la densit e La dispersion est plus faible pour les faibles densit es car la vitesse du son y
est plus  elev ee et la pression sy  equilibre plus rapidement On peut d egager grosso modo deux r egimes 	
lun a basse densit e ou la pression est constante et lautre a haute densit e ou cest la temp erature
qui est constante Un r egime interm ediaire les relie ou la pression est plus basse 	 le refroidissement y
lutte contre la s eparation de phases Mais dun point de vue plus global il est raisonnable de dire que
la pression ne varie pas beaucoup sur lensemble de la simulation en comparaison des dynamiques
observ ees pour la temp erature et la densit e
Cette relation p nous permet de d egager une relation entre la longueur de fragmentation et la
densit e Si on admet que la longueur de fragmentation r egit lordre de grandeur des structures alors
on peut en d eduire une relation entre la masse des structures et leur rayon On observe que la longueur
de fragmentation se comporte comme 
 







 Autrement dit la fragmentation produit tres vite des objets de tres petite
masse et le milieu interstellaire devient pulv erulent Suivant la dispersion de vitesse initiale du gaz
qui leur a donn e naissance ces poussieres de nuage vont se rencontrer coaguler ou bien se d echirer
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Distribution de la densite
Fig   Distribution de la fraction de masse en fonction de la densit e On donne aussi la distri
bution de la fraction du volume en tirets
Comme la pression dans la simulation semble a peu pres homogene il nous semble int eressant de
comparer la densit e de probabilit e obtenue avec celle pr edite par la th eorie homobare Nous avons
donc calcul e la fonction de r epartition de la masse en fonction de la densit e dans la simulation 	 gure






Endessous de cette valeur on a un prol en   
 
 et audessus de cette valeur le prol est constant
Or la combinaison des relations longueurdensit e et de la fonction de r epartition permettent dac
c eder au spectre de masse des fragments Consid erons un systeme de masse totale M donn ee M
nous donne la masse du uide a la densit e  Si nous savons de plus que ce uide est fragment e a une
 echelle l nous connaissons le nombre de fragments Nous pouvons donc calculer le spectre de masse





et m  l
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Autrement dit on ne trouvera pratiquement pas de grandes masses mais une myriade de petits





Fig   Spectre de masse des fragments pour le dernier temps de la simulation Les structures sont





Lidentication des fragments dans la simulation nest pas une mince aaire surtout lorsque
la grille possede une structure ran ee Il existe beaucoup dalgorithmes de recherche de structures
mais peu sont capables de d ebrouiller une structure hi erarchique En eet la plupart segmentent le
champ de densit e en fragments ind ependants quil faut ensuite regrouper avec une autre m ethode
pour obtenir les peres de ces briques de base
Nous avons test e une m ethode de percolation a partir des maxima locaux jusqua une densit e seuil
x ee Cet algorithme repere dabord toutes les cellules qui ont une densit e plus  elev ees que toutes
leurs voisines comme maxima locaux Puis on coche toutes les cellules avoisinant ces maxima locaux
a condition que leur densit e d epasse la densit e seuil Enn on r eitere lop eration pr ec edente a partir
des cellules coch ees jusqua ce quon ne puisse plus rien cocher Cela d enit des ensembles connexes
bord es par la densit e seuil quon reconnat comme structures On peut alors d eterminer la masse le
volume et le rayon de ces structures
Cependant le paysage est tres di erent suivant la densit e seuil utilis ee Assez curieusement les
fragments ont tous une densit e moyenne proche de la densit e seuil quon sest donn ee La relation




 Enn les spectres de masse obtenus pr esentent






 et un pic de
fr equence aux petites masses voir gure 
On trouve donc une occurrence tres forte des petits fragments comme pr edit par le raisonnement
qualitatif du paragraphe pr ec edent mais sans pouvoir conrmer quantitativement ni les relations
masserayon ni les spectres de masse
 CHAPITRE  INSTABILIT

E THERMIQUE
 Instabilite thermique et gravitation
  Longueur de Jeans
La gravitation introduit le terme  

x
dans les  equations dEuler ou 1 est le potentiel gravita

































Cette derniere pulsation d ecouverte par Jeans correspond a un facteur num erique pres a linverse du
temps de chute libre dune sphere homogene On peut lui associer une longueur caract eristique qui

























  de la relation de dispersion d ecrit deux r egimes 	
 pour k 	 k
J













qui redonnent les ondes acoustiques lorsque l echelle est tres petite
 pour k  k
J
 dans le r egime des grandes longueurs donde on a deux pulsations imaginaires












Aux tres grandes longueurs donde la pulsation tend vers la pulsation de croissance 
J
 Remar
quons encore que le taux de croissance de linstabilit e gravitationnelle est une fonction d ecroissante
de la longueur donde 	 elle ne fragmente pas a proprement parler mais elle rassemble de grandes
quantit es de matiere
 Scenario de competition entre les deux instabilites
Nous avons donc en pr esence deux instabilit es qui structurent la matiere interstellaire Linstabilit e
thermique opere sur un certain domaine de pression et de densit e 	 son temps daction est tres court
en cons equence de quoi elle fragmente le gaz en objets tres petits Elle est limit ee par la conduction
thermique Linstabilit e gravitationnelle opere partout audessus de l echelle de Jeans Son temps
daction est le temps de chute libre qui ne d epend que de la densit e du gaz Elle est limit ee par les
gradients de pression qui sinstallent lorsque le gaz se rassemble


















E THERMIQUE ET GRAVITATION 
Frontière de l’instabilité
     thermique Instabilité gravitationnelle
Équilibre thermochimique
Instabilité thermique
Fig   Longueur caract eristique de linstabilit e la plus rapide entre linstabilit e thermique et la
gravitation
que partout ou linstabilit e thermique est pr esente cest elle qui est la plus rapide En dehors de son
champ daction seule la gravit e structure le milieu





pond grossierement a la densit e moyenne observ ee Nous supposons quelle possede une temp erature
un peu inf erieure a 

K qui correspond a sa temp erature d equilibre thermique
Sil n etait que la gravit e les structures correspondant a la longueur de Jeans dans ces conditions
 pc commenceraient a se rassembler puis seraient rapidement stopp ees par les gradients adiaba
tiques et on observerait des structures molles ne d epassant pas des contrastes de  ou  en perp etuelle
oscillation a la fr equence de Jeans En eet le gaz adiabatique est inconditionnellement stable visavis
de leondrement gravitationnel non lin eaire
Sil n etait que le refroidissement du gaz nous avons vu que les temps dactivation de linstabilit e
sont innis pour ces conditions et le gaz resterait  eternellement dans son  etat thermique stable
Mais laction conjointe des deux ph enomenes se d eroule tout autrement # La gravit e commence




 sur une  echelle de temps de chute libre
 Man Mais les parties centrales de ces amas se trouvent pouss ees du cot e instable de la bosse
Les parties les plus denses se refroidissent sur une  echelle de temps de refroidissement Man et la
longueur de fragmentation descend endessous de l echelle de longueur de Jeans Alors sensuit une
fragmentation et une condensation de plus en plus rapides du gaz interstellaire jusqua ce que la
temp erature descende endessous dune centaine de degr es Kelvin On sort alors de la zone instable
thermiquement avec un gaz condens e en tout petits fragments
Ces fragments se thermalisent rapidement et le role pr epond erant est alors a nouveau jou e par la
gravit e Certains de ces fragments d epassent la masse de Jeans a la temp erature d equilibre nale et
commencent a seondrer de maniere quasiisotherme Les autres fragments sont hydrostatiques
Lorsque seule linstabilit e thermique jouait les fragments  etaient laiss es avec la dispersion de vitesse
initiale du gaz

A pr esent la gravit e les agence a plus grande  echelle comme un systeme a N corps
 CHAPITRE  INSTABILIT

E THERMIQUE
Les ensembles de fragments vont se virialiser sentrechoquer coaguler se d echirer tournoyer sur eux
memes La gravit e et linstabilit e thermique sallient une derniere fois pour produire le spectre de
masse nal dont sortiront les futures  etoiles En eet les vitesses de rencontre entre les fragments
ont de fortes raisons de d epasser la vitesse du son dans les fragments car elles seront de lordre des
vitesses viriel Les chocs encourus par ces fragments vont alors d eporter le gaz dans des zones plus
chaudes a nouveau sujettes a linstabilit e thermique Le diagramme  suggere quon se retrouvera
alors dans des zones chaudes et denses ou la longueur de fragmentation est encore plus courte et la
taille des fragments pourrait meme alors descendre jusqua des longueurs aussi petites que la longueur
de diusion dans ces milieux
 Simulations avec gravite
La simulation num erique conrme ce sc enario jusqua la formation des premiers corps thermalis es




sur une bote de  pc
nous a permis de v erier que la combinaison de la gravit e et de linstabilit e thermique permettait
dengendrer des structures la ou ni lune ni lautre nest capable dop erer seule




sur une bote de  pc montre la fragmentation violente
par linstabilit e thermique relay ee par la gravitation Nous observons le d ebut de la restructuration
des derniers fragments  emis sous leet de la gravit e mais la encore le calcul ne peut etre poursuivi
assez longtemps pour obtenir une r eelle virialisation des fragments entre eux
Nous esp erons pouvoir rassembler ces deux simulations en une seule en utilisant toutes les possibi
lit es du maillage adaptatif mais loutil m erite detre encore aut e avant de gaspiller nos munitions
Nous montrons que la relation pressiondensit e reste peu chang ee Seule la partie isotherme est
modi ee par le chauage de la compression gravitationnelle Si nous pensons qua long terme la








qui est de la forme des relations de Larson
 Conclusions
Nous avons mis en  evidence que linstabilit e thermique permet de fragmenter le gaz interstellaire
sur des temps tres courts en tres petits morceaux De plus nous donnons un moyen analytique
d evaluer la dur ee et la longueur caract eristiques de ce processus de fragmentation Nous pressentons
que lamplitude de la turbulence doit xer la taille minimale de cette poudre de nuage et que la fa
con
dont elle est inject ee a grande  echelle structure le positionnement relatif des ensembles fragment es aux
 echelles plus grandes
Cet  etat fragment e du gaz permettrait dexpliquer le soutient du gaz interstellaire contre leon
drement gravitationnel ainsi que la dispersion des vitesses observ ees En eet les fragments produits
sont souvent inf erieurs a la masse critique de Jeans ce qui les pr emunit naturellement contre la for
mation des  etoiles De plus le systeme a N corps ainsi cr e e doit se virialiser pour g en erer les vitesses
macroscopiques observ ees Nous suspectons que les chocs entre ces petits nuages peuvent donner lieu
a leur fragmentation a des  echelles encore plus petites et alimenter ainsi le r eservoir de ces poussieres
de nuage Aux plus faibles vitesses de rencontre les nuages accretent ces fragments jusqua d epasser
la masse de Jeans et donner naissance aux futures  etoiles
Une th eorie de ce gaz fragment e reste encore a batir mais nous avons d eja apport e quelques jalons
analytiques qui conduisent au spectre de masse des  etoiles
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Ce travail de these sest d evelopp e suivant deux axes principaux Dune part nous avons mis en
place un outil puissant pour l etude d etaill ee des ph enomenes dynamiques monodimensionnels dans le
milieu interstellaire Dautre part nous avons approfondi le role de linstabilit e thermique sous langle
de la fragmentation
Grace a loutil du maillage glissant nous conrmons la structure des chocs avec champ magn etique
transverse qui avait  et e mise en  evidence avec dautres techniques De plus nous d evoilons le role de
la chimie mol eculaire dans la dynamique des chocs dissociant Ensuite nous cernons un ensemble
minimal de ph enomenes en vue dapplications multidimensionnelles Enn cet outil est disponible
pour l etude syst ematique des collisions entre masses gazeuses dans le milieu interstellaire
Nous posons des questions sur la responsabilit e de linstabilit e RayleighTaylor dans la structure
des r egions HII et cernons les problemes techniques en vue de la description des fronts mixtes de
photoionisation et de photodissociation
Nous prouvons encore la capacit e de la grille mobile a d ecrire la formation stellaire a partir de
leondrement sph erique dun nuage De plus nous produisons un outil de diagnostic des prols de
densit e vitesse temp erature et composition chimique de ces nuages au cours de leur contraction qui
sont autant de donn ees pr ecieuses pour la synthese des observations
L etude th eorique de linstabilit e thermique montre son ecacit e a fragmenter le milieu interstel
laire sur des dur ees et des longueurs courtes Nous produisons un moyen de pr evision analytique des
tailles caract erisitiques produites qui permet dajuster la r esolution n ecessaire a la description du ph e
nomene La rapidit e du processus d emontre que linstabilit e thermique est responsable de la structure
initiale des nuages mol eculaires Notamment nous pressentons que lamplitude de la turbulence joue
un role d eterminant dans la s election des plus petites tailles engendr ees par la fragmentation Des
consid erations statistiques sur la r epartition de la masse nous autorisent a d eriver analytiquement les
spectres de masse produits
Cependant nos simulations ne sont pas encore capables de valider la phase de relaxation de la
population des premiers fragments  emis On sattend en eet a ce que la gravitation virialise ces
structures les unes par rapport aux autres Les collisions structureraient ensuite ces petits nuages par
accr etion ou d echirement pour donner un spectre de masses ind ependant des conditions de linjection
d energie
 BIBLIOGRAPHIE
Nous avons d eja mentionn e les perspectives oertes par chacune des discipline abord ee Mais les
projets transversaux ne manquent pas non plus
Lun des premiers travaux envisag es consistera a relayer la fragmentation tridimensionnelle par
leondrement sph erique an dobtenir les conditions initiales et au bord de l evolution pr es equence
principale
Nous songeons a linverse a  etudier les chocs entre nuages dans un cadre tridimensionnel pour
 evaluer le role de la fragmentation par linstabilit e thermique au cours des collisions








Nous voulons dans cette annexe d ecrire les  equations de lhydrodynamique dans un cadre interm e
diaire entre les deux formalismes lagrangien et eul erien Cest le contexte le mieux adapt e au maillage
glissant ou le uide peut glisser a travers des volumes de controle qui sont euxmemes en mouvement
Pour ce faire nous introduisons le th eoreme de Reynolds pierre de touche de ce formalisme que nous
d erivons ensuite a partir des principes de conservation de la masse du moment et de l energie
A  Le theor	eme de transport de Reynolds
On considere une surface ferm ee ctive S qui  evolue et se d eforme au cours du temps On note
r
s
un point courant de cette surface La vitesse de chacun des points qui la constitue a linstant t




 t Cette surface ferm ee d elimite a linstant t une r egion de lespace not ee V 
On note nr
s
 t la normale ext erieure a la surface Les champs u
s
et n sont port es par la surface S
Dans lespace le uide lui aussi  evolue et transporte a la vitesse ur t une quantit e F r t Le






















repr esente la d eriv ee particulaire de F  cestadire en suivant la particule uide dans son
mouvement On dit encore d eriv ee lagrangienne
Cette formulation exprime que la variation de lint egrale de F sur le volume consid er e peut se
s eparer en un terme de variation propre de la quantit e F  plus un terme dadvection de F du au
balayage du volume ctif par rapport au uide
Ce formalisme nous permet de d ecrire les  equations de la physique par rapport a un maillage
glissant dont l evolution est a priori completement d ecoupl ee de la dynamique du uide Ainsi on
peut imaginer que les cellules du maillage constituent autant de volumes de controle V et les vitesses
u
s
ne sont rien dautre que les vitesses des interfaces
La formulation Lagrangienne est obtenue lorsque u
s
 u et le point de vue dEuler est retrouv e
lorsque u
s
  Dans tous les autres cas le maillage glisse a la fois par rapport au uide et au r ef erentiel
primaire
Nous allons a pr esent nous attacher a traduire les trois principes de conservation de la physique
qui gouvernent l evolution de la masse de limpulsion et de l energie du uide en mouvement Ces
principes sappliquent aux systemes ferm es et d ecrivent l evolution propre des variables d etat du
uide Lapplication du th eoreme de Reynolds nous permettra de trouver lexpression de ces principes





Principe de conservation de la masse 	 en m ecanique classique il ny a ni cr eation ni perte spontan ee
de masse dans un systeme ferm e La masse contenue dans un r ecipient  etanche est donc constante
Il peut arriver que le uide enferm e dans le r ecipient puisse  echanger des particules avec dautres
uides On peut par exemple imaginer deux uides de composition di erente et une r eaction chimique
qui transforme lun des compos es en lautre Dans ce cas la masse du uide consid er e varie mais sa
variation est strictement  egale au d ebit de masse D
e
 echang e avec les systemes uides ext erieurs
Choisissons F   masse volumique du uide Lint egrale de F sur un volume de controle V

















Le terme source ne d epend pas du tout du mouvement de la surface de controle Consid erons donc
une autre surface de controle V

qui concide avec V mais dont le mouvement est di erent Cellela
suit le uide dans son  evolution 	 u

s
 u Par d enition V

constitue un r ecipient bien  etanche la
masse M

contenue dans ce volume ne varie donc quau travers des  echanges avec d eventuels autres

































Le principe fondamental de la dynamique peut s ecrire 	 la variation temporelle de la quantit e de
mouvement dun systeme ouvert est  egale a la r esultante des eorts ext erieurs au systeme a laquelle
il faut ajouter les  echanges  eventuels dimpulsion avec lext erieur
Posons F  u et consid erons la variation de quantit e de mouvement P



















Ou lon a s epar e les eorts ext erieurs en trois cat egories 	
 Les eorts F
e
de couplage entre le uide consid er e et d eventuels autres systemes Il peut sagir
par exemple de transferts dimpulsion de photons de lapport dimpulsion lors de transmutations
chimiques de frottements de Langevin avec dautres uides
 Les eorts F
d
a distance propres au uide consid er e que lon peut sch ematiser par une densit e
de force volumique f
v









 Les eorts F
c
de contact qui repr esentent les interactions entre deux particules de uide voisines




de la surface S Le postulat de Cauchy les mod elise par une densit e surfacique de forces appel ee










On montre a laide du principe fondamental de la dynamique que  est en fait un tenseur
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Premier principe de la thermodynamique 	 la variation temporelle de l energie totale dun systeme
ferm e est  egale a la somme des puissances  echang ees avec lext erieur sous forme de travail et sous
forme de chaleur Si le systeme est ouvert il faut y adjoindre les  echanges d energie thermique avec le
Posons F  e  energie totale volumique et consid erons la variation d energie totale E

contenue





















OuW et Q repr esentent respectivement les puissances  echang ees sous forme de travail et de chaleur et
les indices ed et c font r ef erence respectivement au couplage avec dautres systemes aux interactions
a distance et aux interactions de contact entre deux particules uides du systeme
Calculons les travaux des interactions internes au systeme consid er e 	
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On a coutume en vue de d eriver l equation nale pour l energie interne du gaz de se ramener







en remarquant que le tenseur des contraintes  est d eni partout dans le uide puisquon peut
toujours y d enir linteraction entre deux particules de uide voisines
D ecrivons a pr esent les  echanges d energie thermique 	
 Tout l echange d energie calorique Q
c
avec le milieu ext erieur a la r egion V est r ealis e au niveau
de la surface S  Tout comme pour le postulat de Cauchy on mod elise ces  echanges thermiques



















avec dautres systemes physiques concernent les frottements de Langevin contre
dautres uides labsorption et l emission de photons les multiples interactions du gaz interstel
laire avec les grains les rayons cosmiques ou bien encore l energie apport ee par la transmutation
dun compos e chimique
Nous avons donc d ecrit le terme source d energie totale et nous sommes en mesure d ecrire l equation



























On vient de construire trois  equations ind ependantes qui portent sur trois variables d etat du gaz 	
u et e Cependant un certain nombre de parametres nont pas encore  et e pr ecis es Nous allons donc
nous attacher dans cette partie a d ecrire les comportements du tenseur des contraintes  et du ux
de chaleur q dans le cadre du uide particulier que nous  etudions 	 le gaz interstellaire
B  Viscosite
Nous faisons ici d ecouler la forme du tenseur de viscosit e a partir de quelques postulats qui nous
permettent au passage d enoncer des propri et es fondamentales de la viscosit e La th eorie cin etique des
gaz de spheres dures permet de d erouler ces propri et es a partir des seuls principes de conservation
mais la d erivation en est longue et fastidieuse
 Le premier de ces postulats suppose que le tenseur des contraintes est une application ane du
tenseur de d eformation du uide

















si lon a choisi un systeme de coordonn ees cart esiennes pour rep erer les points du uide










  repr esente donc la forme du tenseur des contraintes en labsence de d eformation dans le uide
Cest en cela quil constitue l equation d etat du uide En eet lorsque le gaz est au repos ce
terme sidentie a la pression thermodynamique du gaz Nous allons choisir de d ecrire notre gaz
comme un gaz parfait monoatomique sachant que tous les uides que nous allons consid erer
seront gazeux dans des conditions de temp erature et de pression telles que cette approximation













 est lexposant adiabatique du gaz parfait Il vaut









 Pour contraindre 

 remarquons quil est raisonnable de penser quil doit etre nul dans le cas
de tout  ecoulement en rotation pure et quil ne doit pas d ependre de la base choisie On r eduit
alors 

















 Si de plus on admet comme Stokes la fait quun  ecoulement homologue donne lieu a une
contrainte nulle il faut que 	
    
Cette relation est conrm ee par la th eorie cin etique des gaz  evoqu ee plus haut







































Ou  est la masse dune sphere et  sa section ecace Pour le gaz du milieu interstellaire on





Si le libre parcours moyen dans le gaz est   n ou n est la densit e num erique de particule




L echelle de viscosit e qui correspond a la largeur d etalement des chocs est donc  egale au libre parcours
moyen des particules du gaz Une m ethode de traitement des chocs consiste a goner articiellement
cette longueur pour pouvoir  etaler le front donde sur plusieurs cellules
Dans nos applications nous pr eciserons a chaque fois la longueur de dissipation visqueuse que nous
employons
B Flux de chaleur
On a coutume de mod eliser le ux de chaleur en r ealisant le premier terme du d eveloppement de
q en s erie de rT 	
q  rT
Cependant nous ne mod eliserons presque jamais la diusion thermique dans le gaz interstellaire ce




Nous d ecrivons dans cette annexe tous les couplages collisionnels entre les di erents systemes
en jeu Nous introduisons quelques d enitions et propri et es li ees aux collisions puis nous d erivons
les  echanges de masse dimpulsion et d energie qui interviennent entre deux systemes gazeux par
linterm ediaire de collisions  elastiques ou non
C  Physique des collisions
Supposons que lon lance sur une cible initialement immobile des particules sph eriques de masse
m avec une vitesse v depuis un point situ e a linni Le parametre dimpact b est la distance entre la
cible et la droite support de v On suppose que la cible possede une sym etrie sph erique
La donn ee de b et de v sut alors a caract eriser entierement le destin de la collision et notamment
la vitesse v

que possede la particule lorsquelle retourne a linni
La vitesse v correspond en fait a la vitesse relative des deux objets qui ne d epend pas du repere
galil een choisi Ensuite si b sut a caract eriser la collision cest quon a suppos e la sym etrie sph erique
des deux objets En eet si la cible n etait pas sph erique il faudrait encore pr eciser les coordonn ees de
limpact sur celleci et si le projectile n etait pas sph erique il faudrait aussi pr eciser son orientation
angulaire En toute rigueur si la collision n etait pas sans frottement il faudrait enn pr eciser les
vecteurs de rotation relative des deux objets Pour les collisions mol eculaires lespace des parametres
dimpact est donc beaucoup plus riche que dans ce cadre simpli e
C   Section ecace dierentielle de collision
De la meme maniere les quantit es q  mv

 v impulsion transf er ee et v  jvj vitesse relative
en norme d eterminent completement la collision
Par exemple si la cible et les particules sont des spheres dures dont la somme des rayons est R et









ou n est le vecteur unitaire sortant normal a la cible au point dimpact q et v d eterminent donc b et
n qui reconstruisent g eom etriquement la direction et le sens de v donc v puisque sa norme nous est
donn ee Au passage on trouve que v est la quantit e maximale de moment qui puisse etre  echang ee
au cours de la collision Ce maximum est obtenu pour une collision frontale b  







 ANNEXE C COUPLAGES COLLISIONNELS
Elle correspond a la surface di erentielle dimpact qui produit un  echange dimpulsion donn e q a
vitesse relative v donn ee










C  Section ecace de collision
La section ecace de collision est d enie a vitesse relative x ee comme la surface dimpact qui











Dans le cas des spheres dures cela correspond exactement aux parametres dimpacts inf erieurs a
R
p












qui est ind ependante de la vitesse
C  Section ecace de transfert de moment







Par sym etrie cylindrique autour de laxe dirig e par v et passant par le centre de la cible on observe
que le vecteur r esultant est port e par v de direction oppos ee a v On d enit alors la section ecace








ou  est la masse r eduite de la cible et du projectile Toujours par sym etrie on observe que Sv ne
d epend pas de la direction de la vitesse v mais seulement de son module













dx   v
C  Transfert denergie
Lorsquon connat la quantit e de mouvement transf er ee ainsi que l energie totale  perdue au cours
dune collision in elastique on est en mesure dexprimer la variation d energie cin etique dune des deux



















d enotent les masses respectives
des deux particules
Remarquons quil sopere donc un transfert d energie meme au cours dune collision  elastique
pourvu quon ne soit pas plac e dans le repere du centre de masse
On observe de plus que la r epartition de l energie in elastique se fait en raison inverse de la masse



















 et les densit es

























































On suppose que la section ecace di erentielle de collision est connue et quelle donne lieu a des









Cette forme convient aux interactions de type chargesneutres Pour les interactions entre ions et
 electrons nous utilisons Spitzer 
C  Taux de collision
Le taux de collisions entre les particules des deux uides est d eni par le nombre de collisions
d eviantes par unit e de temps et de volume Une collision d eviante est d enie comme en C Ce taux




































Pour faire aboutir certains des calculs qui suivent il est commode dintroduire le changement de








































































 ANNEXE C COUPLAGES COLLISIONNELS















































Ou les fonctions de distribution f et f
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 est paire donc lint egrale de w
 






















































































  w udwdw
 






est constante les int egrales lin eaires en w ou w
 
sannulent par





































Si lon cherche a connatre la variation d energie interne du systeme il faut y retrancher le travail des






























































Cette derniere expression d eveloppe la variation d energie interne sous forme dun terme du a la
di erence de temp erature entre les deux uides et dun terme du au frottement de glissement dun
uide sur lautre
C Reactions chimiques
La section ecace dune r eaction chimique d ecrit a la fois la probabilit e de rencontre des r eactants
et la probabilit e quils r eagissent On con
coit ais ement que cette derniere d epend fortement du temps
de rencontre donc de la vitesse relative des compos es
Si certaines mol ecules se forment spontan ement a partir dautres  el ements cest bien parce que
leur forme est plus stable que les constituants qui la g enerent Certaines mol ecules possedent ainsi une
 energie interne de liaison On  evalue la propension dune mol ecule a se former par linterm ediaire de
son enthalpie libre de formation Si au cours dune r eaction la variation de la somme des enthalpies
libres des  el ements est 	
 n egative alors la r eaction est exothermique 	 elle libere l energie en trop au cours de la rencontre
Comme on ne sait pas au niveau de notre  etude dans quelle mesure cette  energie est d evelopp ee
sous forme de quantit e de mouvement d energie dexcitation ou de rayonnement on suppose
quelle est partag ee entre les produits sous forme d energie thermique cestadire quelle part
int egralement en impulsion des produits mais r epartie al eatoirement de maniere isotrope et
 equitablement entre les produits
 positive alors la r eaction est endothermique 	 elle consomme l energie de formation Il y a donc
une vitesse seuil en de
ca de laquelle on ne peut former les produits que par eet tunnel Ici on
partage encore l energie thermique des r eactants entre les produits mais on sait que la ponction
de l energie de formation est r epartie en raison inverse des masses des r eactants
C  Temperature de reaction
Les chimistes nous donnent les taux de r eaction en fonction de la temp erature dans des milieux
ou la temp erature est homogene Mais comment faire lorsque les r eactants sont a des temp eratures
di erentes+
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ne d epend que de w
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ne d epend plus que de w
 
et on peut donc d enir la temp erature T
e
























































C Transfert de moment
Le calcul rigoureux du transfert de moment n ecessiterait la connaissance des sections ecaces de












est le taux de variation num erique de lespece i
Le taux de transfert de moment dun uide donn e est ensuite pris comme la somme des taux de
transfert de moment associ es a chacune des especes qui le constitue
C Transfert denergie












Les produits se partagent l energie des r eactants dans des proportions qui d ependent de la micro
physique de la r eaction Tant quon ne connat pas les sections ecaces di erentielles correspondantes
on est donc incapable de calculer rigoureusement les taux recherch es On supposera donc que la r e
partition se fait  equitablement entre les produits
Lorsquune r eaction libere une  energie de r eaction E positive pour une r eaction exothermique
et n egative sinon on est en mesure de donner la r epartition entre les produits issus de chacun des
deux r eactants Cette r epartition se fait en suivant les proportions donn ees par le facteur devant  dans
lexpression C Par exemple une ionisation collisionnelle dun atome H frapp e par un  electron retire






enleve l energie de liaison de H





Nous dressons ici la liste exhaustive des r eactions chimiques utilis ees dans cette these
Lacronyme PCR d esigne une particule de rayon cosmique Leur densit e est  evalu ee a laide du
taux dionisation primaire invariablement x e a    
  
s
Les r eactions qui font intervenir des photons ne sont prises en compte que dans le chapitre  sur
les r egions domin ees par les photons
Les r eactions dadsorption et de d esorption sur les grains ne sont prises en compte que dans le
chapitre  sur leondrement sph erique a lexception de la r eaction de formation de la mol ecule H

sur les grains qui est toujours incluse dans le r eseau
R eaction   
H  PRC  H

 el E
H  PRC  H

 H  el E
H  PRC  H  H E 
H  PRC  H

 el E
HE  PRC  HE

 el E
C  PRC  C

 el E 
CH  PRC  C  H E 
CH  PRC  CH  H E 
CH  PRC  C  H

E 
OH  PRC  O  H E 
HO  PRC  OH  H E 
O  PRC  O

 el E 
O  PRC  O  O E 
CO  PRC  C  O E   
O  H  OH  H E  
O  H  OH  O E  
OH  H  O  H E  
OH  H  HO  H E  
HO  H  OH  H E  
C  H  CH  H E  
C  H  CH E  
CH  H  CH  H E  
CH  H  CH  H E  
CH  H  CH  H E  
CH  H  C  H E  
 ANNEXE D R

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R eaction   
CH  H  CH  H E  
CH  H  CH  H E  
CH  H  CH  H E  
O  C  CO  O E  
OH  C  CO  H E  
OH  O  O  H E  
CH  O  HCO

 el E  
CH  O  CO  H E  
CH  O  CO  H  H E  
CH  O  CO  H  H E  
C











 H  CH

 H E  
CH

 H  C

 H E  
CH

 H  CH

 H E  
CH

 H  CH

 H E  
CH

 H  CH

 H E  
CH






 H  CH

 H E  
CH

 H  CH

 H E  
CH

 H  CH

 H E  
H

 H  H

 H E  
O

 H  H

 O E  
O

 H  OH

 H E  
OH

 H  HO

 H E  
HO

 H  HO

 H E  
CO

 H  HCO

 H E  
CO

 H  H

 CO E  
H

 O  O

 H E  
H

 O  O

 H E  
H

 HO  HO

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
H

 O  OH

 H E  
H

 CO  HCO

 H E  
H

 HO  HO

 H E  
H

 C  CH

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
H

 CH  CH

 H E  
HE

 H  H

 H  HE E  
HE

 OH  OH

 HE E  

R eaction   
HE

 OH  O

 H  HE E  
HE

 HO  OH

 H  HE E  
HE

 HO  HO

 HE E  
HE

 HO  H

 OH  HE E  
HE

 CO  C

 O  HE E  
HE

 O  O

 O  HE E  
HE

 CH  C

 H  HE E  
HE

 CH  C

 H  HE E  
HE

 CH  CH

 H  HE E  
HE

 CH  CH

 H  HE E  
HE

 CH  CH

 H  HE E  
HE

 CH  H

 CH  HE E  
HE

 CH  CH

 H  H  HE E  
HE

 CH  CH

 H  HE E  
HE

 CH  CH

 H  HE E  
HE

 CH  CH

 HE E  
C

 OH  CO

 H E  
C

 OH  H

 CO E  
C

 HO  HCO

 H E  
C

 O  O

 CO E  
C

 O  CO

 O E  
C

 CH  CH

 C E  
C

 CH  CH

 C E  
HO

 C  HCO

 H E  
HO

 CH  CH

 HO E  
HO

 CH  CH

 HO E  
HCO

 C  CH

 CO E  
HCO

 CH  CH

 CO E  
HCO

 CH  CH

 CO E  
HCO

 CH  CH

 CO E  
HCO

 CH  CH

 CO E  
HCO

 HO  HO

 CO E  
H

 el  H E  
HE

 el  HE E  
H

 el  H  H E  
C

 el  C E  
CH

 el  CH  H E  
CH

 el  CH  H E  
CH

 el  CH  H  H E  
CH

 el  CH  H  H E  
CH

 el  CH  H E  
CH

 el  CH  H E  
O

 el  O  O E  
HO

 el  OH  H E  
HO

 el  OH  H E  
HO

 el  HO  H E  
HCO

 el  CO  H E  
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R eaction   
H

 FE  FE

 H E  
H

 FE  FE

 H  H E  
C

 FE  FE

 C E  
HCO

 FE  FE

 CO  H E  
HO

 FE  FE

 HO  H E  
O

 FE  FE

 O E  
FE

 el  FE E  
CO  H  C  OH D  
CO  H  CH  O D  
H  el  el  H

 el D  
H  el  el  H  H D  
H  H  H  H  H D  
H  HE  HE  H  H D  





 H  H D  
H  HCO











 H  H D  
H  H  H D  
CH  GRAIN  CH2 D  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 ANNEXE D R

ESEAU CHIMIQUE
LISTE DES TABLEAUX 
Liste des tableaux
 Chaque case repr esente une simulation Les cases vides nont pas  et e test ees et les cases
marqu ees dun X nont pas converg e Le type du choc est not e ainsi que le comportement
initial du choc J qui existe toujours au moins au d ebut des simulations 	 un petit
o signie que la trajectoire r ealise de petites oscillations un grand O signie que la
trajectoire r ealise de grandes oscillations                          
 Temps de disparition du choc J                                
 Chaque case repr esente une simulation Le type du choc est not e en sp eciant le temps
mis pour atteindre cet  etat stationnaire Les temps sont tous en ann ees Le parametre







G Un grand A marque la dur ees des grandes arches quand il y en
a Un petit o d esigne la p eriode des petites oscillations quand elles sont pr esentes
Un point dinterrogation indique une valeur qui na pu etre mesur ee faute de temps
dint egration                                          
 R eactions du r eseau a  especes                               
 LISTE DES TABLEAUX
TABLE DES FIGURES 
Table des gures
 Construction de la valeur a advecter pour les sch emas VanLeer et DonnorCell     
 Choc adiabatique 	 au bout dun demitemps de travers ee dune bote de  parsec de







repr esente lune des  zones de la simulation La solution analytique les rendrait
invisibles si elle  etait ach ee On note leet du ph enomene de wall heating au bord
gauche                                             
 Tube a choc de Sod 	 les unit es sont normalis ees suivant les grandeurs naturelles de la
solution de Sod La solution analytique est en trait plein  et les  zones de
la simulation sont en losanges                                
 Explosion de Sedov 	 les unit es sont normalis ees suivant les grandeurs naturelles de la
solution de Sedov La solution analytique est en trait plein  et les  zones
de la simulation sont en losanges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en phase atomique pour diverses densit es 	 de














 Pour C C

et O les traits pleins
correspondent a la m ethode utilis ee ici les traits pointill es correspondent aux refroidis
sements de Raga et al  et les tirets repr esentent les refroidissements de Flower
et al  Pour H

 les memes styles de trait codent respectivement pour Le Bourlot
et al  Lepp et Schull  et Flower et al 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O et OH en phase mol eculaire pour diverses densit es 	
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B   G a la date t   ans Le gaz arrive par la gauche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B   a la date t   ans Le gaz arrive par la gauche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B   G a la date t   ans Le gaz arrive par la gauche Ce choc correspond
a un futur  etat JC stationnaire lorsque la queue de relaxation se sera completement
d evelopp ee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et u kms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 Confrontation dune simulation dun choc avec les relations quasistationnaires Les




cm u   kms et B   G Cest donc un
choc C mais t   ans et le choc pr esente encore une structure JC La courbe ne
en trait plein repr esente lHugoniot adiabatique du choc cestadire le lieu des points
possibles pour le saut adiabatique dun choc dont les conditions initiales en densit e et
champ magn etique sont donn ees mais pas la vitesse dentr ee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 TABLE DES FIGURES
 Thermochimie du choc J a  kms t ans                     
 Thermochimie du choc J a  kms t ans                     
 Thermochimie du choc J a  kms t ans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 u   kms B   G et G

 
Les temp eratures des neutres traits pleins des  electrons pointill es et des ions tirets
sont repr esent ees en fonction de la distance au mur en parsec Trois temps sont ach es 	






ans Le gaz entre par la droite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 B   G et G

                           
 M ou la n ebuleuse de laigle par le t elescope de  cm de Kitt Peak         
 Modele de r egion HII initialement homogene                        
 Simulation dune r egion HII bord ee par un nuage mol eculaire               
 Modele de ot  evaporatif avec un bord interne libre                     
 Front mixte dionisation et de photodissociation suivi du choc adiabatique Les es













                  
 Front mixte dionisation et de photodissociation suivi du choc refroidit Modele pho
tochimique complet mais les taux chimiques sont divis es par             
 En trait continu la densit e de masse exprim ee en unit es de masse atomique en trait
discontinu la pression Derriere le choc le refroidissement H

lutte contre le chauf
fage par photoionisation 	 y auraitil une instabilit e+ Ou bien le facteur  diminue
lampleur du chauage par ionisation                            









  D tirets v trait plein et m pointill e sont
respectivement le rayon la densit e la vitesse et la masse comprise dans un rayon 
tous normalis es suivant Foster et Chevalier  A comparer avec la gure  de FC
                                              
 Taux daccr etion -m  

Dv pour     trait plein    pointill e et   
tirets A comparer avec la gure  de Foster et Chevalier             
 Comparaison des di erents protocoles deondrement pour une densit e centrale corres
pondant a D  

                                    
 Comparaison des di erents protocoles deondrement visavis de la fraction de masse
supersonique Le protocole de FC est en trait plein en pointill es et en tirets sont re
pr esent es les eondrements produits par une augmentation de pression dont les temps




ann ees Le trait vertical est
en fait m dont on v erie ainsi quil constitue un bon indicateur du temps      
 Comparaison des conditions initiales homogenes et hydrostatiques pour une densit e
centrale correspondant a D  

                             
 Confrontation aux observations de modeles isothermes partant de spheres initialement
hydrostatiques ou bien singulieres Les contraintes observationnelles ont  et e d eriv ees
par Arnaud Belloche et Philippe Andr e                           
 Comparaison des dynamiques obtenues a un contraste de densit e donn e dans le cas ou
les raies sont directement  evacu ees du systeme et dans le cas ou elles sont int egralement
transf er ees aux grains                                     
 Comparaison des prols de densit e a l equilibre hydrostatiques pour le modele isotherme
et le modele avec transfert                                  
TABLE DES FIGURES 

 
Evolution des prols de densit e et vitesse de la simulation avec transfert de l energie  

 
Evolution des prols de temp erature et dabondance de CO pour la simulation avec
transfert de l energie Les temps correspondent aux achages de la gure       

 
Evolution de la densit e et de la temp erature du gaz au centre au cours de la simulation 
 Confrontation du modele avec chimie et transfert visavis des observations dIRAM 
Le meilleur modele isotherme est montr e lui aussi a titre de comparaison Les observa




Lp pour Av et  Ce taux est linverse du temps de refroidissement il exprim e
en Man La pression en Kcm

 et la densit e est n
H
en particules par cm

      
 

 p pour Av et  Les taux de croissance sont en Man la pression en
Kcm

 et la densit e est n
H
en particules par cm

                     
 
p
 p pour Av et  Les taux de croissance sont en Man la pression en
Kcm

 et la densit e est n
H
en particules par cm

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thermochimique Toutes les unit es sont normalis ees par 

                

 
Evolution dans le plan  p des deux phases dun modele homobare biphas e La courbe
d equilibre thermochimique est not ee en pointill es                     

 
Evolution dans le plan  p de  phases dun modele homobare avec  phases La
distribution initiale des phases est gaussienne                        

 
Evolution au cours du temps de  phases dun modele homobare avec  phases La
distribution initiale des phases est gaussienne La chimie est hors equilibre Les temps
sont en ann ees et les densit es num eriques en cm

                    
 Comparaison entre la th eorie lin eaire et la simulation lagrangienne les densit es traits
pleins sont en particules par cm

 les pressions pointill es en Kcm

 et les temps en
ann ees L equilibre chimique est maintenu au cours de la simulation           
 Comparaison entre la th eorie lin eaire et la simulation lagrangienne les densit es sont en
particules par cm

 les pressions en Kcm

 et les temps en ann ees L equilibre chimique
est maintenu au cours de la simulation                           

 
Evolution temporelle de la densit e et de la pression des zones du bord cestadire les
moins denses et milieu cestadire la plus dense Les densit es sont en particules par
cm

 les pressions en Kcm

 et les temps en ann ees L equilibre chimique est maintenu
au cours de la simulation qui est lagrangienne                       

 
Evolution dans le diagramme p n
H
des zones du bord cestadire les moins denses et
milieu cestadire la plus dense La courbe d equilibre thermochimique est rappel ee
Les densit es sont en particules par cm

 les pressions en Kcm

 et les temps en ann ees
L equilibre chimique est maintenu au cours de la simulation                
 Comparaison Lagrange contre Euler a l etat nal de la simulation Les densit es sont en
particules par cm

et les distances en parsec Av                    
 Comparaison Lagrange traits pleins contre Euler pointill es des  evolutions dans le
diagramme pn
H
 La chimie est trait ee d ependante du temps Les densit es sont en
particules par cm

 les pressions en Kcm

 et les temps en ann ees Av       
 Fractions de masse chaude et de volume froid pour la simulation lagrangienne traits
pleins et la simulation eul erienne pointill es La ligne horizontale indique linverse du
nombre de zones ie  qui repr esente la contrainte dune cellule          





 La chimie est d ependante du temps               
 Comparaison pour le mode de  pc entre l evolution temporelle a chimie constamment
a l equilibre traits pleins ou bien d ependante du temps pointill es En rouge la zone
la plus dense en vert la moins dense Av                        
 Relation de dispersion avec une longueur de diusion   c

 qui correspond donc
a kc  





 et a l equilibre thermochimique Toutes les
unit es sont normalis ees par 

                                
 Simulation de deux bimodes identiques seule la taille de la bote de simulation change 	
le grand bimode se fragmente le petit reste coh erent La longueur de fragmentation est
de  pc                                             
 

en pc sur la zone instable thermiquement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
 
Evolution du spectre de puissance de l energie cin etique au cours du temps La simula






pour une taille de bote de  pc Le temps de travers ee
de la bote est donc de  millions dann ees Les nombres indiqu es correspondent au
temps depuis le d ebut de la simulation en millions dann ees                





sont a    et  millions dann ees L echelle des d egrad es est logarithmique et
utilise pour chaque cube toute la gamme de la palette bien que chacun ait un contraste
de densit e r eel bien distinct                                 

 
Evolution du spectre de puissance de l energie cin etique au cours du temps La simula






pour une taille de bote de  pc Le temps de travers ee
de la bote est donc de  millions dann ees Les nombres indiqu es correspondent au
temps depuis le d ebut de la simulation en millions dann ees               
 Distribution de  des cellules de la simulation dans le plan p  pour chacun des
temps de la gure  La courbe d equilibre thermochimique est rappel ee en traits
pleins                                              
 Distribution de la fraction de masse en fonction de la densit e On donne aussi la distri
bution de la fraction du volume en tirets                          
 Spectre de masse des fragments pour le dernier temps de la simulation Les structures





 Longueur caract eristique de linstabilit e la plus rapide entre linstabilit e thermique et
la gravitation                                          
Resume
Ce travail de these met en oeuvre la microphysique tres riche du milieu interstellaire dans plusieurs
problemes hydrodynamiques a tres haute r esolution tous associ es a la formation des  etoiles
La premiere partie du travail concerne le d eveloppement dun modele num erique monodimensionnel
que nous avons appliqu e a trois domaines di erents
Dans les jets protostellaires nous d egageons les temps de mise a l etat stationnaire des chocs
Nous pr ecisons les domaines dapplication de lhypothese quasistationnaire et mettons au jour une
instabilit e li ee a la reformation de la mol ecule H

dans les chocs dissociants Pour ces derniers chocs
nous produisons un r eseau chimique simpli e qui rendra possible leur  etude tridimensionnelle
Dans le cadre des r egions de photoionisation nous utilisons le meme code pour discuter le role de
linstabilit e de RayleighTaylor dans la formation des structures en piliers observ ees Il nous apparat
que la gravitation est lun des principaux responsables de la naissance de cette instabilit e De plus nous
produisons les premieres simulations dynamiques dun front mixte dionisation et de photodissociation
Enn le code se r evele tres utile pour rendre compte de leondrement sph erique des conden
sations pr estellaires Nous confrontons nos modeles a des contraintes observationnelles d egag ees sur
IRAM  Nous montrons que les conditions initiales d
 
EbertBonnor sont pr ef erables a la sphere
singuliere isotherme Le traitement d etaill e du transfert de l energie associ e a la chimie des agents
refroidissant constitue encore une tres nette am elioration
La deuxieme partie de ce travail se concentre sur l etude th eorique de linstabilit e thermique
L etude lin eaire r evele une longueur caract eristique de fragmentation qui fournit un critere de ra
nement utile aux maillages a r esolution adaptative L etude homobare qui pr edit la r epartition de la
masse permet aussi de pr evoir le cout des simulations avec ranement de maillage Ces deux outils ana
lytiques fournissent les premieres pistes vers linterpr etation des spectres de masse observ es Lexamen
des roles compl ementaires de la gravit e et de linstabilit e thermique permet de formuler des sc enarios
pour la fragmentation du milieu interstellaire Enn des simulations num eriques tridimensionnelles
r ealis ees avec le code RAMSES a ranement adaptatif de maillage conrment qualitativement ces
r esultats
